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14 Introduction
C’est via l’e´tude du spectre e´lectromagne´tique que nous sondons le contenu et l’e´tendue de
l’univers. Depuis le de´but du sie`cle, la vision que nous en avons a e´norme´ment change´. Ses limites
ont e´te´ repousse´es au dela` de celles de la Galaxie. Aujourd’hui, la source la plus lointaine de
rayonnement e´lectromagne´tique nous provient du Fond de Rayonnement Cosmologique (FRC).
Omnipre´sent dans toutes les directions, il donne une image du champ de densite´ primordial au
moment du de´couplage rayonnement-matie`re. Ce champ e´volue avec le temps. Il est le ge´niteur des
structures observe´es actuellement.
Parmi elles, les amas de galaxies sont les plus grands objets astrophysiques borne´s en quasi-
e´quilibre hydrostatique. Leur cohe´rence physique pose de fortes contraintes sur les mode`les cosmo-
logiques et sur les mode`les de formation des grandes structures. Caracte´rise´s initialement comme
des regroupements de quelques dizaines a` quelques centaines de galaxies, ils contiennent aussi de
grandes quantite´s de gaz tre`s chaud. Ne´anmoins, ces deux composantes cumule´es ne suffisent pas
a` expliquer les champs gravitationnels observe´s en direction des amas. L’amplitude de ces derniers
sous-tend une masse gravitationnelle sugge´rant la pre´sence d’une source de gravite´ non identifie´e.
C’est une preuve de l’existence de ce qu’il est convenu d’appeler la matie`re noire, composante de
matie`re sensible a` la gravitation mais pas aux interactions coulombiennes. La traduction observa-
tionnelle de cette matie`re noire se trouve dans les valeurs des rapports masse gravitationnelle sur
masse lumineuse de l’ordre de 50 a` 500 et masse gravitationnelle sur masse de gaz de l’ordre de
2 a` 10. Parce qu’elle ge´ne`re le potentiel gravitationnel, son importance est capitale en cosmologie.
La question de sa nature y est tout aussi fondamentale qu’en physique des particules, puisqu’a`
l’heure actuelle aucune des particules de´tecte´es ne constiutue de candidat valable pour expliciter
la matie`re noire. Par ailleurs, nous ne sommes actuellement pas capable de de´tecter les ondes gra-
vitationnelles qu’elle est suppose´e e´mettre. Observationnellement, les galaxies ou le gaz en sont
donc des indicateurs indirects, si l’on fait l’hypothe`se que les galaxies comme le gaz suivent sa
distribution dans le potentiel (Les trois composantes sont sensibles a` la gravitation).
En cosmologie observationnelle, les amas de galaxies se pre´sentent donc comme des traceurs de
la ge´ome´trie de l’univers. En effet, leur nombre en fonction de leur masse et/ou de leur distance
est le produit de l’e´volution d’une distribution initiale de matie`re quasi homoge`ne suivant une
ge´ome´trie donne´e. Ainsi les univers dit “ouverts”, dont la densite´ re´duite totale est infe´rieure a` 1,
favorisent la formation des grandes structures massives relativement toˆt dans l’histoire de l’univers.
A l’oppose´, les univers dit “plats”, dont la densite´ re´duite totale est e´gale a` 1, tendent a` limiter ce
type d’objet et a` les former plus tard. De nombreuses simulations nume´riques mettent en oeuvre
ces diffe´rents mode`les cosmologiques et confrontent leur capacite´ a` ge´ne´rer les grandes structures
de l’univers telles que nous les observons (masses, distribution spatiale, abondance,...). Dans leur
ensemble, elles reproduisent et forment sans e´quivoque des amas de galaxies, qui prennent leur
place aux noeuds (intersections) des grandes structures filamentaires cosmiques. Elles sous tendent
un certain nombre de conse´quences, concernant notamment la nature (filaments), l’abondance ou
la distribution spatiale de ces structures. Si certaines de ces conse´quences sont de´ja` ve´rifiables,
d’autres demandent encore a` eˆtre confime´es ou infirme´es observationnellement.
Une autre approche de l’e´tude des amas de galaxies peut se faire via leur dynamique interne.
En effet, les conditions thermodynamiques, la distribution des galaxies ou encore la distribution
spatiale du gaz intra-amas sont autant de the´matiques actuelles concernant les amas. Par des
observables telles la tempe´rature du gaz, sa densite´, son abondance en e´le´ments lourds, il est
possible d’e´tudier l’historique du milieu intra-amas et celle du potentiel gravitationnel de l’amas :
e´ve`nements de fusion, de collision, chocs,...
Ce gaz intra-amas, tre`s chaud et pre´sent en grande quantite´, est largement observe´ aux longueurs
d’onde X. Cependant, il peut aussi eˆtre e´tudie´ par la distorsion qu’il imprime sur le spectre du FRC,
dont il diffuse les photons. Cette distorsion, dite effet Sunyaev-Zeldovich (SZ), est de´tectable par
l’observation du FRC des longueurs d’onde centime´triques aux longueurs d’onde submillime´triques.
C’est dans ce cadre scientifique que s’inscrit ce travail de the`se. Il tente de refle´ter l’importance et
l’utilite´ de l’effet SZ pour l’e´tude des caracte´ristiques physiques des amas de galaxies. Il a permis
de se doter d’outils ade´quats pour le traitement d’observations SZ (spectres exacts). Il pre´sente
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aussi un certain nombre de donne´es (DiaBolo, ISO, PRONAOS) originales, relatives aux amas
de galaxies, mettant en exergue la particularite´ et la puissance des informations astrophysiques
ve´hicule´es par le signal SZ.
Sur la base de ces donne´es observationnelles (re´elles ou simule´es), qui y sont pre´sente´es, l’or-
ganisation de ce me´moire peut eˆtre conside´re´e comme un parcours du spectre de l’effet SZ du
millime´trique vers le submillime´trique et l’infrarouge lointain, ainsi que de son observation du sol
vers l’espace.
Dans les deux premiers chapitres, nous donnons une description ge´ne´rale du contexte cosmo-
logique et des amas de galaxies. Leurs proprie´te´s, ainsi que les outils ne´cessaires a` notre e´tude, y
sont de´taille´s.
Dans une troisie`me partie, nous pre´sentons une me´thode nume´rique de type Monte Carlo
pour l’obtention de spectres de l’effet Sunyaev-Zel’dovich. Les implications de cette me´thode sont
discute´es. Sa ne´cessite´ pour le traitement d’observations submillime´triques et millime´triques, est
illustre´e dans les chapitres suivants.
Dans le chapitre 4, nous de´taillons le photome`tre millime´trique DiaBolo et les re´sultats de ses
observations en direction de l’amas RXJ1347-1145, dont la cartographie a permis la de´tection du
plus fort signal SZ observe´ jusqu’a` pre´sent.
La compilation de donne´es de plusieurs instruments, nous a permis de tracer le spectre des
e´missions en direction de l’amas d’Abell 2163 de l’infrarouge au millime´trique. Cette analyse multi-
longueurs d’onde est de´crite dans un cinquie`me chapitre.
Enfin dans la dernie`re partie, nous montrons que les donne´es SZ en direction des amas peuvent
eˆtre auto-suffisantes pour l’e´tude des proprie´te´s physiques des amas. Sur la base de l’analyse multi-
longueurs d’onde, nous avons quantifie´ la faisabilite´ de ce type d’e´tude par la simulation d’obser-
vations d’amas avec les futurs satellites submillime´triques Planck Surveyor et FIRST.
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1.1 Le Fond de rayonnement cosmologique
L’univers se refroidit au cours du temps de par son expansion. Quand sa tempe´rature fut de
l’ordre de 10000 K, protons et e´lectrons commence`rent a` se recombiner pour former des atomes
d’hydroge`ne (puis d’helium, de deute´rium, de lithium, ...). A une tempe´rature voisine de 3000 K, la
proportion de matie`re neutre augmentant, le nombre d’e´lectrons libres ne fut bientoˆt plus suffisant
pour conserver l’e´quilibre thermodynamique. L’univers pre´ce´demment opaque devint transparent
aux rayonnements e´lectromagne´tiques. C’est le moment du de´couplage du rayonnement et de la
matie`re, dont l’endroit est dit surface de dernie`re diffusion.
Pre´vu par la the´orie (Gamow, 1948a; Gamow, 1948b; Alpher et Herman, 1948), comme signature
astrophysique du de´couplage rayonnement-matie`re, le Fond de Rayonnement Cosmologique (FRC)
n’a e´te´ de´tecte´ qu’en 1965 par Penzias et Wilson (Penzias et Wilson, 1965). Cette de´tection fortuite
fut fondamentale compte tenu de l’outil capital qu’est le FRC pour la cosmologie.
L’e´tape suivante a e´te´ franchie par l’ave`nement du satellite COBE 1, e´quipe´ de trois instruments:
DIRBE 2 ope´rant de 1.25 a` 300 µm avec 40’ de re´solution, FIRAS 3, de 105 µm a` 1 cm) avec 7◦ et
DMR 4, a` 3.3, 5.7 et 9.5 mm avec 7◦ (Boggess et al., 1992). En dehors des bandes courtes longueurs
d’onde de DIRBE communes a` celle d’IRAS, le domaine spectral couvert par COBE e´tait jusqu’alors
vierge de toute cartographie exhaustive. COBE a permis de montrer que le spectre du FRC est
celui d’un corps noir quasiment parfait de tempe´rature Tr = 2.728± 0.004 K (Mather et al., 1994;
Mather et al., 1994; Fixsen et al., 1996; Fixsen et al., 1997). Son intensite´ spe´cifique est alors :
Bν =
2hν3
c2
1
e
hν
kTr − 1
(W/m2/sr/Hz) (1.1)
ou` ν est la fre´quence du rayonnement, Tr est la tempe´rature du FRC. h, k et c sont respectivement
la constante de Planck, la constante de Boltzman et la ce´le´rite´ de la lumie`re 5.
COBE a aussi permis de montrer que la distribution spatiale du FRC est quasi isotrope. Les
e´carts a` l’isotropie sont de l’ordre de 10−5 K. Ils reveˆtent cependant une importance capitale en
cosmologie, puisqu’ils trouvent leur place dans la the´orie du mode`le standard en tant que reflet
direct des fluctuations primordiales de densite´, ge´nitrices des structures observables aujourd’hui.
1.2 Grandeurs et parame`tres cosmologiques
1.2.1 Parame`tres cosmologiques
Les e´quations d’Einstein associe´es a` la me´trique de Robertson-Walker, qui de´crit un univers
conforme au principe cosmologique (ie: univers homoge`ne et isotrope), permettent d’e´tablir les
e´quations re´gissant l’e´volution du parame`tre d’e´chelle de l’univers, R(t) (Weinberg, 1972). Elles
permettent aussi d’introduire des parame`tres, dits cosmologiques (cf. Tab. 1.1, les valeurs donne´es
sont des estime´es de celles les plus couramment adopte´es aujourd’hui 6 a` z = 0, pour un univers
plat : k = 0.) :
H0 : H(t), la constante de Hubble relie au premier ordre la vitesse de fuite d’un objet par rapport
a` un autre a` la distance entre ces deux objets : v = H0 d, ou` H0 est la constante de Hubble
aujourd’hui. Nous devons l’e´tablissement empirique de cette loi a` Hubble (1931). Sauf mention
contraire nous utiliserons la valeur de H0 = 50 km/s/Mpc tout au long de ce manuscrit. La
constante de Hubble re´duite sera note´e : h50 =
H0
50 km/s/Mpc
.
Ωm : La densite´ critique de l’univers est de´finie par : ρc = 3H
2/8πG = 4.7 × 10−27 h250 kg/m−3.
Le rapport de la densite´ effective (ie: mesure´e) a` la densite´ critique est le parame`tre Ωm.
1. COsmic Background Explorer
2. Diffuse InfraRed Backgroung Experiment
3. Far Infrared Absolute Spectrophotometer
4. Differential Microwave Radiometer
5. Les notations h, k et c seront adopte´es par la suite.
6. Les quantite´s indice´es par 0 font re´fe´rence aux valeurs aujourd’hui, soit a` z = 0.
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Tab. 1.1 – Parame`tres cosmologiques
H(t) =
R˙(t)
R(t)
constante de Hubble 20 - 100
Ωm(t) =
ρ
ρc
densite´ de matie`re re´duite 0.2
ΩΛ(t) =
λ
3H(t)2
densite´ d’e´nergie du vide re´duite 0.8
Ωk(t) = − kc
2
H(t)2R(t)2
densite´ de courbure re´duite 0
q(t) = − R¨(t)R(t)
R˙(t)2
parame`tre de de´ce´le´ration -0.7
Les valeurs des estime´es (colonne de droite) a` z = 0, sont donne´es pour un univers plat (k = 0). La valeur de Ωm
est une valeur probable compte tenu des de´terminations issues de l’e´tude des amas de galaxies (cf Sec. 2.6.1). La
valeur de H0 est donne´e en km/s/Mpc
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Fig. 1.1 – Le triangle cosmique, repre´sentation sche´matique de l’interde´pendance des trois composantes de densite´
de l’univers (Ωm, ΩΛ, Ωk). Les contraintes observationnelles dues au FRC favorisent un univers plat, celles lie´es
aux amas de galaxies un univers ouvert et celles de´duites de l’observation des supernovae de type Ia, un univers
en acce´le´ration. L’intersection des diffe´rentes contraintes conduit a` un univers plat avec Ωm ∼ 1/3 et ΩΛ ∼ 2/3.
Cette figure est tire´e de Bahcall et al. (1999).
ΩΛ : La constante cosmologique Λ introduite par Einstein peut eˆtre associe´e a` l’e´nergie du vide,
ρΛ = Λ/8πG, dont le rapport a` la densite´ critique de´finit la densite´ de l’e´nergie du vide. Nous
renvoyons a` la revue de Carroll & Press (1992) pour une discussion de´taille´e sur la constante
cosmologique.
Ωk : La densite´ de courbure de l’univers.
q0 : Ce parame`tre quantifie la de´ce´le´ration de la vitesse d’expansion de l’univers.
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Les e´quations d’Einstein associe´es a` une e´quation d’e´tat du type P ∝ ρ qui relie la pression
locale P a` la densite´ ρ (P = 0 pour un univers dans lequel la matie`re domine sur le rayonnement)
peuvent eˆtre exprime´es en fonction des parame`tres cosmologiques :


Ωm +ΩΛ +Ωk = 1
,∀ k
q0 =
Ωm
2
− ΩΛ
(1.2)
Ces expressions sont valables quelque soit la courbure de l’univers. On peut de´finir Ω0 = Ωm+ΩΛ+
Ωk comme la densite´ totale re´duite de l’univers. La repre´sentation du triangle cosmique introduite
par Bahcall et al. (1999) illustre sche´matiquement les diffe´rentes configurations envisageables dans
le cadre du mode`le standard (cf. Fig 1.1).
Nous renvoyons a` la revue de Freedmann (1998) pour une description et un bilan du statut
actuel de la de´termination des parame`tres cosmologiques.
1.2.2 Grandeurs astrophysiques et cosmologiques
Le redshift, z, ou encore de´calage vers le rouge quantifie le de´calage en fre´quence de l’e´mission
d’une source due a` sa vitesse radiale (effet Doppler). Soit une source e´mettant une radiation a` la
fre´quence νe, qu’un observateur sur Terre rec¸oit a` ν0, si la vitesse de fuite
7 de l’objet est v a` une
distance d, on e´crit :
z =
νe − ν0
ν0
≃ H0 d
c
(1.3)
Cette formulation n’est vraie que pour les faibles redshifts et pour des objets dont la vitesse
particulie`re (ie: vitesse dans un re´fe´rentiel comobile avec l’expansion de l’univers ) est non relati-
viste.
La distance angulaire , dA, est de´finie observationnellement comme le rapport de la taille
physique d’un objet (dans la direction transverse a` la ligne de vise´e), Robj , a` sa taille angulaire,
θobj, mesure´e par l’observateur (dans l’approximation des petits angles). Elle de´pend e´videmment
de la ge´ome´trie de l’univers et est directement proportionnelle au facteur d’e´chelle, R(t). Elle peut
s’exprimer en fonction de H0, q0 et du redshift de la source (Weinberg, 1972):
dA =
c
H0
z q0 + (q0 − 1) (
√
2q0 z + 1− 1)
q20 (1 + z)
2
(1.4)
1.3 Fluctuations de densite´
Selon les the´ories actuelles, les fluctuations primordiales de densite´ sont a` l’origine de toutes
les structures de l’univers (galaxies, amas de galaxies,...). Ces dernie`res seraient cre´e´es par effon-
drement gravitationnel aux endroits ou` les surdensite´s de matie`re sont suffisantes. Cette gene`se est
envisage´e selon deux types de conditions initiales. (1) Les de´fauts topologiques (cordes cosmiques,
textures et monopoles) se formeraient lors des brisures de syme´trie de l’univers primordial. Ils
sont suppose´s produire des anisotropies de tempe´rature du FRC ne suivant pas une statistique
gaussienne. (2) Dans le paradigme de l’inflation, les fluctuations de densite´ de matie`re, produisant
les anisotropies de tempe´rature du FRC, seraient issues des fluctuations quantiques du vide. Leurs
tailles suivent l’expansion exponentielle de l’univers durant les phases d’inflation. Le proble`me des
re´gions aujourd’hui causalement inde´pendantes (mais pre´sentant de fortes similarite´s : de´viation a`
l’uniformite´ infe´rieure a` 10−4) est ainsi re´solu si elles sont causalement lie´es avant l’inflation. Ces
mode`les inflationnaires conduisent a` des univers plats (ie: Ω0 = 1) ou` les fluctuations de densite´
7. Vitesse d’expansion de l’univers dans le re´fe´rentiel de l’observateur a` l’endroit de la source. Dite encore vitesse
du flot de Hubble.
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Fig. 1.2 – Spectre de puissance des fluctuations de densite´ pour un mode`le standard CDM illustrant les donne´es
actuelles sur les grandes structures et le FRC (Le spectre est normalise´ aux donne´es COBE, c’est–a`– dire qu’il est
force´ a` passer dans les boites d’erreurs des mesures COBE, σ8 = 1). Les donne´es repre´sentent des petits modes
(gauche) vers les plus grands (droite). Les grandes structures (mesures du FRC par COBE) se trouvent a` gauche,
les amas de galaxies se situent au niveau du maximum de la courbe et les galaxies et les petites structures sont
porte´es par l’aile droite du spectre. Le spectre des fluctuations de tempe´rature a e´te´ trace´ pour comparaison. Cette
figure est tire´e de White, Scott & Silk (1994).
sont des re´alisations ale´atoires d’un champ gaussien homoge`ne et isotrope (Kolb et Turner, 1990;
White et al., 1994; Barreiro, 1999).
La statistique des fluctuations de densite´ de matie`re peut eˆtre caracte´rise´e par leur spectre de
puissance P (k), qui exprime la de´pendance de leur amplitude en fonction de l’e´chelle angulaire.
Autrement dit, le degre´ d’inhomoge´ne´ite´ dans la distribution de masse de l’univers en fonction
de l’e´chelle spatiale. Les the´ories d’inflation pre´voient la forme du spectre de puissance. Il peut
s’exprimer en fonction de δ(
−→
k ), la composante d’ordre k de la transforme´e de Fourier du champ de
fluctuations de densite´ et de n, un indice spectral. Les the´ories d’inflation supposent que le champ
de densite´ est issu d’un processus ale´atoire distribue´ selon une loi gaussienne. Par conse´quent
δ(
−→
k ) = |δk|eiΦk est aussi une fonction ale´atoire. En ge´ne´ral, la somme est effectue´e sur les phases
Φk (Peebles, 1993) :
P (
−→
k ) =
〈∣∣∣δ(−→k )∣∣∣2〉 ∝ kn (1.5)
Dans le cas de fluctuations adiabatiques n est e´gal a` 1, le spectre est alors dit d’Harrison-
Zel’dovich. Il est de´pendant des conditions initiales cosmologiques.
Les mesures en direction du FRC permettent de contraindre l’amplitude et la forme de P (
−→
k )
aux plus grandes e´chelles physiques observables. L’abondance des amas a` z = 0 le contraint a` de plus
petites e´chelles (∼10 Mpc). Pour les releve´s de galaxies, elles s’e´chellonnent entre 10 et 1000 Mpc.
Dans tous les cas, il faut prendre en compte le biais existant entre la densite´ correspondant a`
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l’observable (matie`re lumineuse, gaz, FRC) et la densite´ de matie`re totale (ρ = bρobs). P (
−→
k ) est
trace´ sur la figure 1.2 dans le cadre d’un mode`le CDM 8 incluant de la matie`re noire froide. Il
est normalise´ aux donne´es COBE par l’interme´diaire du parame`tre σ8, exprimant le niveau des
fluctuations de densite´ a` l’inte´rieur d’une sphe`re de 8 Mpc de rayon.
Les courbes de rotation des galaxies et les diffe´rents estimateurs de masse des amas de galaxies
(cf. Sec. 2.4) sugge`rent l’existence de masse cache´e permettant d’expliquer les potentiels gravita-
tionnels observe´s dans ces structures. Cette masse cache´e serait constitue´e de matie`re, dite noire,
car non lumineuse (ie: n’e´mettant pas de radiation e´lectromagne´tique) mais ne´anmoins sensible
a` la gravitation. La nature de cette matie`re noire reste a` ce jour une question fondamentale en
cosmologie. Il est ainsi possible de de´cliner en diffe´rentes familles les mode`les cosmologiques. Ils
peuvent inclure de la matie`re noire, s’accomoder d’une constante cosmologique, ou bien faire abs-
traction de l’un et/ou de l’autre. Le type de mode`le le plus en vogue actuellement semble eˆtre
celui des mode`les Λ-CDM (en raison des mesures re´centes de la distance angulaire de supernovae
lointaines.).
1.4 Fluctuations de tempe´rature
1.4.1 Spectre de puissance du FRC
Le FRC pre´sente une image directe de la distribution spatiale et fre´quentielle du rayonne-
ment et par conse´quent de la distribution de matie`re au moment du de´couplage. Il est possible de
de´composer la distribution des anisotropies de tempe´rature sur la base orthonorme´e des harmo-
niques sphe´riques, en exprimant la de´viation relative a` la tempe´rature moyenne dans la direction
−→n ) :
∆T
T
(−→n ) =
∞∑
l=0
l∑
m=−l
alm Ylm(−→n ) (1.6)
ou` alm est l’amplitude associe´e au mode propre (l,m). Les modes l sont inversement proportionnels
aux fre´quences spatiales (ie: l ∼ 1/θ). On de´finit le moment d’ordre 2 des alm par < almal′m′ >=
Clδll′δmm′ . Pour des fluctuations de tempe´rature isotropes suivant une statistique gaussienne, le
spectre de puissance comstitue´ par l’ensemble des Cl donne une description statistique comple`te
des anisotropies de tempe´rature. C’est sur ce spectre de puissance que les the´ories peuvent faire
des pre´dictions. Une proprie´te´ inte´ressante des Cl est :
C(θ) =
〈(
∆T
T
(−→n1) . ∆T
T
(−→n2)
)〉
=
∑
l
(2l + 1)
4π
Cl Pl(cos θ) (1.7)
ou` θ est l’angle forme´ par −→n1 et −→n2. Pl est le polynoˆme de Legendre d’ordre l.
Les pre´dictions sur le spectre des Cl de´pendent de la cosmologie de l’univers. Notamment, le
parame`tre de densite´, Ω0, re´git l’amplitude et la position des pics Doppler. Depuis COBE, de
multiples mesures du FRC ont e´te´ obtenues avec nombre d’expe´riences diffe´rentes. La figure 1.3
montre l’ensemble de ces mesures explicitement sur un spectre Cl pour un mode`le standard CDM,
dans les cas d’un univers plat (Ω0 = 1, courbe pleine) et ouvert (Ω0 = 0.3, courbe pointille´es).
Inte´ressons-nous aux premie`res harmoniques du spectre et a` leur amplitude telle qu’elles ont
e´te´ de´termine´es par le satellite COBE :
Le monopole l = 0, est la composante continue du spectre de puissance. Au premier ordre,
c’est la tempe´rature d’un corps noir : Tr = 2.728± 0.004 K.
Le dipole l = 1, est du a` la vitesse de l’observateur (en fait ramene´ au Soleil) dans le re´fe´rentiel
du FRC. La valeur de´rive´e des donne´es COBE est 3.353 ± 0.024 mK avec un maximum dans la
direction (α,δ)=(11h12m2s,-06◦3m36s) (Fixsen et al., 1996).
Le quadrupole l = 2, a e´te´ mesure´ a` Qrms = 10.0
+7.0
−4.0 µK (a` 68% de confiance) avec les
donne´es DMR. A 95% de confiance, il est compris dans un intervalle 4 µm < Qrms < 28 µm
(Bennett et al., 1996).
8. Cold Dark Matter
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Fig. 1.3 – Statut des observations du FRC accompagne´es des pre´dictions de mode`les cosmologiques typiques ( c©
Marian Douspis, observatoire Midi Pyre´ne´es, cf. http://webast.ast.obs-mip.fr/cosmo/CMB).
1.4.2 Sources de fluctuations de tempe´rature
Diffe´rents processus induisent des fluctuations sur l’intensite´ du corps noir cosmologique. Puisque
ces effets conservent au rayonnement sa proprie´te´ de corps noir, on parle alors de fluctuations ou
d’anisotropies de tempe´rature.
Les anisotropies primaires sont le reflet des fluctuations de densite´ (matie`re-rayonnement) avant
le de´couplage (Barreiro, 1999; Hu et al., 1997). Deux autres sources d’anisotropies sont produites
avant le de´couplage : L’effet de redshift gravitationnel correspond a` une perte d’e´nergie du photon
lors de son e´chappement d’un potentiel gravitationnel (ie: effet Sachs-Wolfe (1967)). L’effet Doppler
duˆ au mouvement de la matie`re diffusant le rayonnement lors de la dernie`re diffusion.
Les anisotropies secondaires marquent le FRC pendant le parcours des photons de la surface de
dernie`re diffusion a` l’observateur. Elles sont principalement le fait de la gravite´ et de l’ionisation
du milieu traverse´ par les photons du FRC.
Le passage d’un photon au travers d’un puits de potentiel entraˆıne une distorsion de son e´nergie
si le potentiel gravitationnel est variable durant le passage du photon. Cet effet est appele´ effet
Sachs-Wolfe inte´gre´ (sur la ligne de vise´e). Si la masse captive du potentiel est suffisante pour
provoquer un effet de lentille gravitationnelle (cf. Sec. 2.4.3), la trajectoire du photon sera modifie´e.
Ces deux effets inte´gre´s sur la ligne de vise´e tendent a` lisser les distributions spatiales et spectrales
du FRC aux petites e´chelles angulaires auxquelles interviennent ces processus (Martinez-Gonzalez
et al., 1990; Martinez-Gonzalez et al., 1997).
La reionisation de l’univers (par les photons UV issus de la formation stellaire ou par chauffage
direct suite a` un effondrement gravitationnel), produit des e´lectrons libres qui vont diffuser les
photons du FRC. La diffusion Compton inverse des photons du FRC par les e´lectrons des re´gions
ionise´es modifie la trajectoire et l’e´nergie des photons. Cet effet, proportionnel (au premier ordre) a`
la tempe´rature du milieu, est important dans le cas des amas de galaxies (Tg ∼ 106−108). Dans ce
cas, la distorsion fre´quentielle induite sur le FRC est dite effet Sunyaev-Zel’dovich thermique (cf.
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Chap. 3, page 39) (Zel’dovich et Sunyaev, 1969; Sunyaev et Zel’dovich, 1970; Sunyaev et Zel’dovich,
1972). Cet effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ par la suite) se produit avec une intensite´ moindre dans
les enveloppes ionise´es des quasars ou` Tg ∼ 105 K (Aghanim et al., 1996). L’effet Doppler duˆ a` la
vitesse particulie`re (ie: vitesse dans le re´fe´rentiel du FRC) des re´gions ionise´es diffusantes produit
aussi une modification du spectre du FRC, quelque soit la tempe´rature du milieu : effet Vishniac
(Vishniac, 1987), effet SZ cine´tique (Sunyaev et Zel’dovich, 1980) dans le cas des amas de galaxies.
1.4.3 Observations du FRC et contaminations astrophysiques
Trois e´missions galactiques diffuses entraˆınent des proble`mes de confusion dans les mesures
du FRC. Leurs de´pendances spectrales et intensite´s relatives sont trace´es sur la figure 1.4. Ces
trois contaminations galactiques du FRC ont un comportement en l−3 en terme de spectre des
fluctuations de tempe´rature (Tegmark et Efstathiou, 1996). L’e´mission de la poussie`re est maximum
entre 10 µm et 5 mm, l’e´mission free-free entre 4 et 12 cm, au dela` c’est l’e´mission synchrotron qui
pre´vaut. Des revues re´centes re´sument les proprie´te´s de ces diffe´rentes composantes astrophysiques
(Barreiro, 1999; Bouchet et Gispert, 1999; Smooth, 1999)
Les contaminations extragalactiques sont le fait des sources IR et radio formant respectivement
le fond de rayonnement IR et le fond de rayonnement radio.
Emission de poussie`re
L’e´mission infrarouge proche et lointaine est due a` la poussie`re pre´sente dans notre galaxie,
dans les galaxies exte´rieures et e´ventuellement dans le milieu intergalactique sous forme de petits
et de gros grains, ainsi que de PAH 9 (De´sert et al., 1990). Les grains, silicate´s et carbone´s, chauffe´s
par le rayonnement stellaire produisent le continuum IR lointain (Draine et Lee, 1984). La forme
spectrale de l’e´mission de la poussie`re galactique s’apparente en ge´ne´ral a` une e´mission de corps
gris d’e´missivite´ np et de tempe´rature Tp : C ν
np Bν(Tp) (ou` Bν est de´fini par l’Eq. 1.1). La
distribution de poussie`re galactique suit le disque de la galaxie, la quantite´ de poussie`re diminue
donc avec l’augmentation de la latitude galactique. Du fait de l’importante structuration du milieu
galactique a` toutes les e´chelles angulaires, le traitement de l’e´mission de poussie`re doit eˆtre e´tudie´
au cas par cas. Cependant pour les hautes latitudes galactiques (|b| > 20◦), les donne´es DMR ont
permis d’estimer Tp = 18
+3
−7 K et np = 1.9
+3.0
−0.5 a` 7
◦ de re´solution (Kogut et al., 1996a). Pour les
meˆme re´gions, l’e´tude combine´e des donne´es FIRAS et DIRBE sur tout le ciel ont permis d’e´tablir
Tp ≃ 17.5 K et np ≃ 2 (Boulanger et al., 1996). Un travail similaire avec les donne´es IRAS 10et
DIRBE a` la re´solution de 6′ a conduit a` 17 < Tp < 21 K pour np = 2 (Schlegel et al., 1998).
En terme de spectre de puissance, l’e´mission de poussie`re se comporte en l−3 entre 2 < l < 300
(Wright, 1998).
Emission free-free
L’e´mission free-free galactique (ie: e´mission bremsstrahlung, cf. Sec. 2.2.1, page 29) est due
a` la diffusion d’e´lectrons par les ions dans les re´gions ionise´es (Te > 10
4 K). La distribution
du gaz ionise´ dans la Galaxie est encore assez mal connue. A hautes latitudes galactiques, son
e´mission free-free est faible, mais ne´anmoins sa pre´sence peut eˆtre trace´e par l’e´mission Hα de
l’hydroge`ne neutre (ie: transition Lymanα de l’hydroge`ne atomique). A partir de la corre´lation
des cartes DIRBE-140µm et DMR-53GHz, Kogut et al. (1996b) ont attribue´ a` l’e´mission free-
free une contribution aux fluctuations de tempe´rature de ∆Tff = 7 ± 1.7 µK a` 7◦ de re´solution.
Cependant, cette contribution semble trop importante compte tenu des informations, attenantes
au rayonnement free-free, de´duites des observations Hα (Smooth, 1998). Selon Draine & Lazarian
(1998), l’e´mission, entre 10 et 100 GHz, de petits grains de poussie`re en rotation pourrait expliquer
cette diffe´rence. Cette hypothe`se semble avoir e´te´ re´cemment renforce´e par des observations avec
l’expe´rience de de´tection du FRC de Tenerife a` 10 et 15 GHz (de Oliveira-Costa et al., 1999). Il
semblerait donc que le meilleur moyen de caracte´riser le free-free soit l’e´tude de la distribution
du gaz ionise´ via son e´mission Hα (McCullough et al., 1999). Pour des raisons de simplicite´ nous
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Fig. 1.4 – De´pendances en fre´quence et amplitudes relatives des diffe´rentes e´missions diffuses galactiques, com-
pare´es a` celles du spectre du FRC et de ses fluctuations. Ce graphe a e´te´ obtenu a` partir des donne´es COBE-DMR
(7◦ de re´solution) pour des latitudes galactiques |b| < 20◦.
adopterons le re´sultat de Kogut et al. (1996b) : Iνff ∝ ν−0.16 normalise´ sur la mesure COBE-DMR
a` 53 GHz.
Emission synchrotron
L’e´mission synchrotron est produite par l’acce´le´ration d’e´lectrons relativistes dans un champ
magne´tique. Entre 400 MHz et 90 GHz, cette e´mission est produite par des champs magne´tiques de
0.2 a` 2.5 µGauss pour des e´lectrons de 3 a` 170 GeV. Son intensite´ peut aussi eˆtre relie´e a` la fre´quence
par une loi de puissance : Isynch(ν) ∝ να (Smooth, 1999). Les seules cartographies existantes, sur
tout ou partie du ciel, a` 408 MHz (Haslam et al., 1982) et 1420 MHz (Reich et Reich, 1986)
sont utilise´es pour extrapoler la valeur de l’e´mission synchrotron a` plus hautes fre´quences. Cette
ope´ration est de´licate du fait des variations spectrales et spatiales de l’indice α. En associant ces
donne´es a` celles de DMR, Bennett et al. (1992) ont estime´ α ≃ −1. Re´cemment Platania et al.
(1998) ont propose´ la valeur de α = −0.8±0.1 a` une re´solution de 18◦ entre 1 et 10 GHz. L’analyse
des donne´es de Tenerife a donne´ des valeurs re´siduelles de 24 µK a` 10 GHz et 20 µK a` 15 GHz
(Davies et al., 1996; Bouchet et Gispert, 1999) conduisant a` un index spectral de αsynch ≃ −1
entre 1.4 et 15 GHz.
Sources infrarouge et radio
Dans le domaine de longueur d’onde du FRC (∼300 µm a` ∼1 cm), l’e´mission due aux sources
ponctuelles pre´sentes sur la ligne de vise´e constitue aussi un obstacle aux mesures du FRC. Elles
contribuent au signal en infrarouge lointain et/ou en radio. Il est fondamental de caracte´riser leur
e´mission.
Puget et al. (1996) ont mis en e´vidence la pre´sence d’un fond de rayonnement infrarouge (FIR)
dans les donne´es FIRAS, semblant indiquer la pre´sence de sources distantes. Cette hypothe`se
semble eˆtre confirme´e par les de´tections de sources en infrarouge lointain (Kawara et al., 1997;
Puget et al., 1999) et en submillime´trique (Smail et al., 1997). Les suivis optiques et radio des
observations submillime´triques ont montre´ que les sources de´tecte´es jusqu’a` pre´sent constituaient
une population de galaxies tre`s distantes (1 < z < 4) a` fort taux de formation d’e´toiles (Hughes et
Birkinshaw, 1998; Barger et al., 1999; Smail et al., 1999).
26 Un peu de cosmologie...
Blain, Ivison & Smail (1998b; 1998a) ont e´tudie´ l’implication de ces de´tections sur les obser-
vations du FRC, utilisant l’effet de lentille gravitationnelle en direction des amas de galaxies (cf.
Sec. 2.4.3).
Re´cemment, Guiderdoni et al. (1998) ont propose´ un mode`le semi-analytique d’e´mission des
galaxies de l’infrarouge au millime´trique. Prenant en compte les temps caracte´ristiques de formation
des e´toiles, ils ont estime´ le taux d’e´nergie re´e´mis a` ces longueurs d’onde et donc la fonction de
luminosite´ en fonction du redshift. Ce mode`le s’ajuste relativement bien aux donne´es existantes et
peut eˆtre utilise´ pour contraindre la contamination des sources submillime´triques.
Dans le cas des sources radio, l’approche conventionnelle est d’extrapoler a` hautes fre´quences
le signal observe´ a` plus basses fre´quences par une loi de puissance. Le comportement spectral
des sources radio e´tant extreˆmement variable, il est difficile d’e´tablir une loi d’e´mission ge´ne´rique
(Sokasian et al., 1998). Si dans le cas de COBE, ces sources ne repre´sentaient pas un proble`me
du fait de la faible re´solution des instruments, elles seront un obstacle important a` l’analyse des
donne´es sur le FRC a` plus haute re´solution.
Chapitre 2
Au sujet des amas de galaxies
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Malgre´ l’hypothe`se d’homoge´ne´ite´, l’univers s’organise a` tre`s grandes e´chelles. Les amas de
galaxies sont les plus grandes structures autocohe´rentes de l’univers. Ils sont constitue´s de trois
composantes:
Les galaxies : Leur nombre peut varier de quelque dizaines a` plusieurs centaines. Historique-
ment, c’est via cette composante galactique que les amas de galaxies ont e´te´ mis en e´vidence. Des
recherches syste´matiques ont e´te´ entreprises pour les quantifier et les classifier. Le catalogue le plus
connu est celui des amas d’Abell (Abell, 1958; Abell et al., 1989). La composante galactique ne
contribue, cependant, qu’a` un faible pourcentage de la masse de l’amas. Nous renvoyons a` Dressler
(1984) pour une revue sur l’e´tude des galaxies des amas.
Le gaz intra-amas : La composante gazeuse a e´te´ mise en e´vidence par son e´mission aux lon-
gueurs d’onde X (dans la gamme d’e´nergie 0.1-200 keV), auxquelles il a e´te´ essentiellement e´tudie´.
Les conditions thermodynamiques du milieu intergalactique sont telles que le gaz se trouve eˆtre
comple`tement ionise´, il e´met donc par rayonnement de freinage. La de´tection de cette e´mission en
direction de nombreux amas a permis de tracer la distribution spatiale de leur gaz et de mettre en
e´vidence son e´tendue.
Comme il a e´te´ dit pre´ce´demment, le milieu intergalactique est un gaz comple`tement ionise´
dont la tempe´rature est de l’ordre de Tg ∼ 106 − 108 K. C’est un plasma de densite´ faible, n ∼
10−3 − 10−2 cm−3 optiquement mince τ ∼ 10−2 − 10−1 et donc faiblement collisionnel :
τ = σT
∫
n(l) dl (2.1)
La matie`re noire : Muse des cosmologistes the´oriciens, la matie`re noire, dite encore matie`re
manquante, re´sulte de l’inade´quation entre la densite´ de matie`re observe´e dans l’univers et la
densite´ critique ine´vitablement atteinte dans un univers dont l’historique comprend une phase
d’inflation. Pour ce qui est des amas de galaxies, son influence se traduit au niveau des diffe´rences
entre les estimations de la masse totale de l’amas et celles de sa masse de gaz ou de sa masse
lumineuse (cf. Sec. 2.4).
Nous renvoyons a` l’ouvrage de Sarazin (1988) qui aborde et de´taille un grand nombre de ques-
tions relatives aux amas de galaxies et notamment a` leur e´mission X.
2.1 Le milieu intra-amas
L’observation du gaz intergalactique, en comparaison de celle des galaxies, a montre´ que le
rapport de masse de ces deux composantes e´tait Mgaz/Mgal ∼ 2− 6. D’autre part, les e´tudes spec-
troscopiques X du gaz intra-amas ont mis en e´vidence l’importance de sa me´tallicite´ (en moyenne
Z ∼ 0.3Z⊙), notamment par l’observation d’une raie d’e´mission (∼6.5 keV) due a` des ions du fer
(Fe24+, Fe25+). Cette de´couverte (Mitchell et al., 1976) a confirme´ l’origine thermique de l’e´mission
X en provenance des amas. Si le fer est de´tecte´ a` ∼6.5 keV par une raie d’emission tre`s fortes,
d’autres e´le´ments sont pre´sents dans le milieu et sont de´tecte´s a` plus basses e´nergies (C, N, O, Ne,
Mg, Si, S, Ar,...). De fac¸on simplifie´e et si l’on fait abstraction de la me´tallicite´, on peut conside´rer
que le milieu intra-amas est compose´ d’hydroge`ne et d’He´lium dans des proportions grossie`res de
9 pour 1.
Aucune the´orie de formation des structures n’est capable actuellement d’imple´menter ces faits
de fac¸on satisfaisante. L’image conventionnelle conside`re l’instabilite´ gravitationnelle produite au-
tour de petites fluctuations de densite´ dans un champ de matie`re. Ces irre´gularite´s accre`tent de la
matie`re, qui collapse en structures (galaxies, e´toiles), dont les concentrations forment des halos en
quasi-e´quilibre hydrostatique (les forces de pression ge´ne´re´es par le mouvement ale´atoire de leurs
e´le´ments contrebalancent les forces de gravite´) (Gunn et Gott, 1972).
L’action de l’effondrement gravitationnel couple´e avec celle d’ondes de choc chauffe le milieu
intra-amas aux tempe´ratures observe´es (Tg ∼ 106 − 108 K). Si ce genre de sce´narii implique une
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grande quantite´ de gaz, il n’explique en rien la me´tallicite´ du gaz. Cette dernie`re est explicite´e
par la me´tallicite´ ambiante du halo collapsant, qui est alors attribue´e a` la population III d’e´toiles.
Cette premie`re ge´ne´ration d’e´toiles, constitue´es a` partir du milieu primordial (essentiellement de
l’hydroge`ne) est suppose´e ge´ne´rer rapidement de nombreuses supernovae. Au cours du temps, les
vents de particules produits lors d’explosions de supernovae dans les galaxies de l’amas ont conduit
a` l’expulsion d’e´le´ments lourds dans le milieu intergalactique et ont contribue´ a` son enrichissement.
Depuis Peebles (1970), de nombreuses simulations nume´riques ont e´te´ mene´es dans le cadre
de l’e´tude de la formation des structures (Evrard, 1990; Metzler et Evrard, 1994; Frenk et al.,
1996). Leur degre´ de sophistication actuel permet de tenter de reproduire la formation d’e´lements
lourds (Cen et Ostriker, 1999). Ces simulations arrivent a` reproduire dans une certaine mesure
la formation de halos donnant naissance aux amas et aux galaxies. Elles commencent aussi a`
reproduire en partie la structuration aux petites e´chelles.
Bien qu’elles soient encore relativement approximatives, elles restent ne´anmoins un des seuls
moyens actuels pour ce genre d’e´tudes.
2.2 Emissions du gaz intra-amas
2.2.1 Rayonnement de freinage
Aux tempe´ratures de l’ordre de Tg ∼ 108 K et pour des densite´s de l’ordre de n ∼ 10−3 cm−3,
l’e´mission bremsstrahlung (free-free) est le processus principal d’e´mission pour un gaz essentielle-
ment constitue´ d’hydroge`ne. L’e´missivite´ monochromatique (luminosite´ par unite´ de volume et de
fre´quence) d’un plasma de tempe´rature Tg, constitue´ de i espe`ces d’ions de charge Zi, peut s’e´crire
(Rybicki et Lightman, 1979):
ǫν =
dL
dV dν =
25πe6
3mec3
(
2π
3kme
)2
ne T
−1/2
g
× exp
(
− hνkTg
) ∑
i Z
2
i ni gff(ν,Zi,Tg)
(2.2)
ou` ne est la densite´ e´lectronique, ni est celle de l’espe`ce d’ion i. gff (ν,Zi,Tg) est le facteur de
Gaunt, qui permet de corriger des effets quantiques. Nozawa et al. (1998b) et Itoh et al. (1999) ont
calcule´ les valeurs des facteurs de Gaunt dans le cas du milieu intra-amas. L’e´missivite´ s’obtient
donc en sommant la contribution de chacune des espe`ces chimiques pre´sente dans le milieu. Au
continuum viennent s’ajouter les raies d’e´mission des diffe´rents composants. Parmi elles, celle du
fer est la plus importante aux e´nergies d’observations.
L’e´mission bremsstrahlung reproduit bien le continuum observe´ en direction des amas. Ainsi a`
partir d’un spectre mesure´ dans le domaine X, il est possible de de´river la tempe´rature du gaz ainsi
que la densite´ e´lectronique. La brillance X, inte´grale le long de la ligne de vise´e de l’e´missivite´, est
proportionnelle a` :
bX ∝ ne2T−1/2g Ramas (2.3)
2.2.2 Comptonisation du FRC
La comptonisation du FRC par les e´lectrons du milieu intergalactique produit une distorsion
de son spectre (Zel’dovich et Sunyaev, 1969; Sunyaev et Zel’dovich, 1972). Ce phe´nome`ne est
proportionnel a` la colonne densite´ d’e´lectrons sur la ligne de vise´e et a` la tempe´rature e´lectronique
du gaz :
bSZ ∝ neTgRamas (2.4)
Les principes et les implications physiques de cet effet sont de´taille´s dans le chapitre suivant (
page 39). La formule 2.4 nous montre que l’effet SZ est directement proportionnel au produit de
la masse projete´e par la tempe´rature du gaz (au premier ordre).
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2.2.3 Emissions UV
Lieu et al. (1996; 1999) ont rapporte´ la de´tection d’une e´mission e´tendue UV lointaine (ie:
0.065-0.245 keV) en direction des amas Virgo, A2199 et A1795.
L’hypothe`se selon laquelle, cette e´mission pourrait e´maner en partie de l’accre´tion de gaz refroidi
au centre de l’amas (cf. Sec. 2.5) semble peu probable car elle implique des taux d’accre´tion de masse
peu re´alistes (Lieu et al., 1996; Kaastra et al., 1999). Cette e´mission est e´tendue et son rapport a`
l’e´mission X met en e´vidence un exce`s d’e´mission UV dans les re´gions externes de l’amas.
Elle pourrait eˆtre explique´e par la comptonisation inverse des photons du FRC par une popu-
lation d’e´lectrons relativistes non thermalise´s. Cette population pourrait eˆtre produite au sein de
l’amas, par des e´jections lors d’explosions de supernovae, par les radio-galaxies, des noyaux actifs de
galaxies ou des quasars, ou encore par des chocs advenants lors d’e´veˆnements de collisions/fusions
dans le passe´ du milieu intra-amas (Sarazin et Lieu, 1998; Enßlin et al., 1999).
Une controverse existe ne´anmoins au sujet de ces e´missions. Bowyer, Bergho¨fer & Korpela
(1999) ont effectue´ une analyse paralle`le de ces donne´es et n’ont trouve´ d’exce`s significatif qu’en
direction de Virgo et de Coma, mais rien en direction d’A2199 et A1795. Pour eux, les de´tections
UV en direction d’A2199 et A1795 rapporte´ par Lieu et ses collaborateurs, sont un arte´fact du
traitement de donne´es, notamment duˆ a` la soustraction du fond UV compte tenu de la variation
de la re´ponse du te´lescope.
2.3 Distribution du gaz
2.3.1 Profil isotherme, le profil-β
Dans la plupart des mode`les, le potentiel gravitationnel est assimile´ a` celui d’une sphe`re iso-
therme auto-gravitante. Suivant cette approche, il est raisonnable d’adopter pour la distribution
des galaxies l’appropximation de King (King, 1966) : ngal(r) ∝ [1 + (r/rc)2]−3/2. Si l’on conside`re
que le gaz et les galaxies suivent la distribution de la matie`re noire dans le potentiel gravitation-
nel, il est possible d’e´tablir a` partir de l’hypothe`se de l’e´quilibre hydrostatique (cf. Eq. 2.10) une
relation entre la distribution de ces deux composantes : ρgaz ∝ ρβgal. β est le rapport de l’e´nergie
des galaxies par unite´ de masse sur celle du gaz :
β =
µ mp σ
2
r
k Tg
= 0.66
(
σr
1000 km/s
)2 (
Tg
10 keV
)−1
(2.5)
pour un gaz thermalise´ de tempe´rature Tg, dont la distribution de vitesse des galaxies est isotrope
et a pour dispersion σr . µ ∼ 0.63 est le poids moyen par particule et mp est la masse du proton.
La distribution du gaz peut alors s’exprimer :
ne(r) = n0
[
1 +
(
r
rc
)2]−3β/2
(2.6)
ou` n0 est la densite´ e´lectronique centrale et rc est le rayon de coeur de l’amas. L’isothermalite´ du gaz
se produit si la conduction dans le milieu est suffisamment rapide pour homoge´ne´iser la tempe´rature
(Sarazin, 1988). Ce mode`le suppose que les distributions du gaz et des galaxies sont invariantes.
Bien qu’aucune de ces hypothe`ses ne soit comple`tement justifie´e, surtout en conside´ration des
observations indiquant des variations de la distribution de tempe´rature, le profil-β reste, de par
son caracte`re analytique simple, un outil utile pour l’analyse des donne´es relatives aux amas de
galaxies.
Le profil-β a permis d’obtenir des re´sultats satisfaisants (par exemple dans l’analyse des donne´es
des satellites X, Einstein (Jones et Forman, 1984; Jones et Forman, 1999), ROSAT 1 ou ASCA 2),
bien qu’un certain nombre d’observations montre des e´carts a` cette distribution et ne´cessite un
traitement au cas par cas (mode`le-β ellipsoide ou a` composantes multiples,...). D’autre part, sur un
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e´chantillon de 26 amas, Neumann & Arnaud (1999) ont mis en e´vidence la re´gularite´ de l’ade´quation
de ce profil avec les donne´es (hors des zones centrales). Cette re´gularite´ sous-tend un profil universel
pour le halo de matie`re noire trace´ par la distribution de gaz dans les amas.
2.3.2 Profil polytropique
Dans le cas ou` l’homoge´ne´isation thermique du milieu n’est pas atteinte, mais dans l’hypothe`se
ou` le gaz est adiabatique, la pression est relie´e a` la densite´ par la relation P ∝ ργ , ou` γ = Cp/Cv,
l’index polytropique, rapport des chaleurs spe´cifiques, est e´gal a` 5/3 pour un gaz monoatomique
parfait (γ = 1 correspond a` un gaz isotherme) (Cavaliere et Fusco-Femiano, 1976; Hughes et al.,
1988b). L’e´quation de l’hydrostatique (Eq. 2.10) permet d’obtenir :
Tg(r)
T0
=
[
ρ(r)
ρ0
]γ−1
= 1− 3
2
γ − 1
γ
β ln
[
1 +
(
r
rc
)2]
(2.7)
Meˆme si le profil-β est encore largement utilise´ et donne des re´sultats probants, de plus en
plus d’observations tendent a` montrer un milieu intra-amas non virialise´ et remettent ainsi en
cause l’hypothe`se d’isothermalite´ du gaz. Les mode`les polytropiques, ou les mode`les hybrides de
ce dernier et du mode`le-β, peuvent dans ce cas eˆtre mieux adapte´s pour reproduire la distribution
du gaz. Un profil-β peut eˆtre utilise´ sur la partie centrale de l’amas jusqu’a` un rayon θiso au dela`
duquel la tempe´rature varie et est alors mieux de´crite par un profil polytropique (Hughes et al.,
1988a; Hughes et al., 1993; Holzapfel et al., 1997a).
Cependant, la pre´cision des mesures actuelles de profils de tempe´ratures (Markevitch et al.,
1996; Markevitch et al., 1998) ne permet pas une analyse fine de la structure thermique du milieu
intergalactique et limite par conse´quent l’utilisation de ce type de description.
2.3.3 Profil de NFW
A partir de simulations hydrodynamiques a` N-corps dans le cadre d’un se´nario hie´rarchique de
formation des structures, Navarro, Frenk & white (1997) ont e´tudie´ le collapse gravitationnel des
halos de matie`re noire. Ils ont de´termine´ un profil “universel” de densite´, dont la forme ge´ne´rale
est :
ρ(r) = ρc
δc(
r
rs
)(
1 +
r
rs
)2 (2.8)
ou` ρc = 3H0/8πG est la densite´ critique de l’univers a` z = 0, rs est un facteur d’e´chelle
caracte´ristique de l’amas, δc est un parame`tre de densite´ (sans dimension) relie´ au rapport rn/rs
ou` rn est le rayon auquel la densite´ locale de matie`re est de n fois la moyenne de l’univers (en
ge´ne´ral n est pris e´gal a` 200 ou 500). rn peut eˆtre adopte´ comme valeur du rayon de viriel des
amas.
La forme ge´ne´rale de ce profil est inde´pendante de la masse du halo, du spectre des fluctuations
primordiales ainsi que des parame`tres cosmologiques Ω0 et Λ. Si l’on conside`re que le gaz intra-
amas suit la re´partition de la matie`re noire, alors sa distribution peut eˆtre contrainte par un profil
de NFW.
2.3.4 Mode`les d’e´quilibre ponctuel
Ce type de mode`les auto-cohe´rents tente d’e´tudier de quelle manie`re les e´ve`nements de collision
et/ou de fusion des halos de matie`re noire ont affecte´ la composante gazeuse du milieu intra-amas
(Schindler et Mueller, 1993).
Cette approche, dite aussi de l’e´quilibre ponctuel, conside´re des halos de matie`re noire e´voluant
dans le cadre de scenarii hierarchiques de formation des structures. Ces halos accre`tent de grandes
quantite´s de gaz dans le cadre d’e´ve`nements de collision/fusion apre`s lesquels un nouvel e´quilibre
hydrodynamique s’e´tabli. Avant l’e´ve`nement, le gas contenu dans les sous structures est virialise´.
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Au de´part, a` grands redshifts, le gaz est pre´-chauffe´ par la formation stellaire et par les explosions
re´curentes de supernovae (Cavaliere et al., 1999).
Ces mode`les ne´cessitent l’utilisation de simulations nume´riques. Ils permettent de de´crire la
distribution du gaz dans le potentiel gravitationnel d’un amas. Les re´sultats qu’ils produisent sont
partiellement biaise´s par les conditions initiales et les conditions aux limites lie´es aux simulations
(par exemple, introduction d’hypothe`ses sur la distribution en tempe´rature ou en densite´).
Dans le cadre de notre e´tude, nous nous limiterons a` l’utilisation du profil-β, d’une part pour
sa facilite´ d’utilisation, et d’autre part du fait des niveaux de sensibilite´s, de re´solutions et de
couvertures spatiales des donne´es auxquelles nous allons le confronter (cf. Chap. 4 et 5).
2.4 Masse des amas de galaxies
2.4.1 Dispersion de vitesse et the´ore`me du Viriel
Si les galaxies tracent le potentiel gravitationnel, leur distribution de´crit alors la distribution
de matie`re noire sous-tendant ce potentiel. En conside´rant que l’amas est relaxe´, l’e´quilibre hy-
drostatique est e´tabli : les forces de pression de radiation contre-balancent les forces de collapse
gravitationnel. Le the´ore`me du viriel et l’e´quation de l’hydrostatique permettent ainsi de relier la
masse totale de l’amas a` la dispersion de vitesse des galaxies. Comme c’est la composante radiale de
la vitesse qui peut eˆtre mesure´e, la masse contenue a` l’inte´rieur du rayon gravitationnel de l’amas,
RG, est exprime´e en fonction de la dispersion des vitesses radiales des galaxies, σr :


Mviriel =
3RG σr
G
= 7.0× 1014
(
RG
1 Mpc
) (
σr
1000 km/s
)
M⊙
(2.9)
Le rapport de cette masse totale a` la luminosite´ bolome´trique 3 des galaxies de l’amas est de
l’ordre de quelques centaines de fois le rapport masse-luminosite´ solaire. La masse lumineuse d’un
amas ne repre´sente donc que quelques pourcents de la masse totale. Ces de´ductions ont conduit a`
la formulation du proble`me de masse manquante dans les structures de l’univers.
2.4.2 Equilibre hydrostatique et observations X
L’estimation de la masse d’un amas a` partir des observations du gaz intergalactique en X,
repose sur l’hypothe`se que l’amas est virialise´. L’e´quation de l’e´quilibre hydrostatique transcrit le
contrebalancement des forces de collapse gravitationnel par les forces de pression :
1
ρ
dP
dr
= −GM(r)
r2
(2.10)
En assimilant le milieu intergalactique a` un gaz parfait, P =
ρgaz k Tg
µmp
, la masse de l’amas a`
l’inte´rieur d’une sphe`re de rayon r peut donc s’e´crire :
Mhydro(r) = − k
µmpG r Tg
(
d lnρ
d lnr
+
d lnTg
d lnr
)
(2.11)
ou` µ est le poids moyen par particule, mp est la masse du proton, G est la constante de gravitation.
ρ est la densite´ de matie`re de l’amas. Cette de´termination de masse ne´cessite la connaissance de
la densite´ et de la tempe´rature du milieu. Ces deux parame`tres sont commune´ment de´duits de la
3. Luminosite´ inte´gre´e sur tout le spectre e´lectromagne´tique.
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Fig. 2.1 – Illustration des differents re´gimes de lentilles gravitationnelles (gauche). Carte de cisaillement et profil
de masse reconstruit de l’amas A2218 (droite). ( c© Yannick Mellier, IAP).
spectroscopie X de l’amas (cf. Eq. 2.2). Il est possible d’estimer cette masse dans le cas du profil-β
(cf. Sec. 2.3.1) et du gaz isotherme :
Mβ(r) = 1.1× 1015 β
(
Tg
10 keV
) (
r
1 Mpc
)
(r/rc)
2
1 + (r/rc)2
M⊙ (2.12)
Il est a` noter que cette expression de la masse de´pend faiblement de la densite´ de particules
mais a` contrario fortement de la tempe´rature.
2.4.3 Lentilles gravitationnelles
La masse d’un amas peut jouer le roˆle de de´flecteur sur la trajectoire de rayons lumineux en pro-
venance de sources d’arrie`re plan. La distorsion du champ gravitationnel induite par cette masse,
infle´chit les ge´ode´siques le long desquelles se de´placent les photons. Cet effet de lentille gravita-
tionnelle produit des images de´forme´es et amplifie´es (simples ou multiples) des objets (galaxies,
quasars,...) d’arrie`re plan. Les travaux re´cents de Hattori, Kneib & Makino (Hattori et al., 1999),
de Mellier (Mellier, 1999) et de Van Waerbeke (Van Waerbeke, 1997) detaillent les effets de lentilles
gravitationnelles dans les amas de galaxies.
L’effet de lentille forte se produit a` proximite´ des lignes critiques de l’amas (ie: lieu des points
ou` l’amplification est infinie) et produit des arcs, images fortement de´forme´es et amplifie´es de la
source. La de´flexion de l’image par rapport a` la source est directement relie´e a` la masse projete´e (ie:
masse inte´gre´e sur la ligne de vise´e) a` l’inte´rieur du rayon de l’arc. Les images produites peuvent
eˆtre multiples pre`s du coeur des amas (arcs) ou uniques quand on s’e´loigne des lignes critiques
(arclet). Cet effet de lentille forte est d’un inte´reˆt limite´ pour l’e´tude des amas, puisqu’il ne permet
la caracte´risation de la masse que pour la partie centrale (environ 20 a` 30 arcsec). Par contre, cet
effet est le plus adapte´, du fait de la forte amplification, pour l’e´tude des sources d’arrie`re plan.
Plus loin encore des lignes critiques, la distorsion de l’image des objets est de plus en plus
faible et n’est pas directement visible, c’est le re´gime dit de lentille faible. L’e´tude statistique de
l’ellipticite´ de ces images permet, par corre´lation re´siduelle de leurs orientations, de caracte´riser la
distortion a` grande e´chelle, soit le cisaillement produit par l’amas. Les cartes de cisaillement 4 sont
alors un moyen d’e´tudier la distribution de masse projete´e a` l’inte´rieur de rayons plus importants
que dans le cas des lentilles fortes.
4. Les cartes de cisaillement, qu’il est actuellement possible d’obtenir, ont une re´solution d’environ 15 arcsec.
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Il est donc possible, dans les deux cas d’estimer la masse projete´e a` l’inte´rieur du rayon de
l’arc/arclet gravitationnel :
Σlentille(rarc) ∝ c
2
4G
r2arc
(
Darc
Damas Darc−amas
)
(2.13)
ou` rarc est le rayon de l’arc/arclet. Darc, Damas, et Darc−amas sont respectivement les distances
angulaires observateur-source, observateur-amas et amas-source. Cette formulation est valide dans
le cas simple d’une lentille a` syme´trie sphe´rique, en supposant que rarc est e´quivalent au rayon
tangentiel critique (ie: rayon au dela` duquel les sources sont de´forme´es dans la direction tangente
au rayon de l’amas).
La connaissance du redshift de la source produisant l’arc/arclet ou bien de la distribution en
redshifts des galaxies de fond permet la reconstruction de la masse totale a` partir de me´thodes de
de´projection (Van Waerbeke, 1997; Umetsu et al., 1999). Ce type de de´projection et les diffe´rents
re´gimes de distorsion gravitationnelle sont illustre´es par la figure 2.1.
2.4.4 Comparaison et cohe´rence des estimateurs de masse
Selon Wu et al. (1998), si les de´terminations de masses faites via les lentilles faibles et via les
mesures X s’accordent (Mfaible/MX = 0.97 ± 0.44), les lentilles fortes semblent, quant a` elles,
donner une surestimation de la masse (Mforte/MX = 3.23±1.21). Cette diffe´rence semble gomme´e
dans le cas d’amas a` cooling flow (cf. Sec. 2.5), pour lesquels le rayon de coeur est beaucoup
plus petit, conduit a` des masses plus importantes a` l’inte´rieur de faibles rayons (Allen et Fabian,
1998). D’apre`s Lewis et al. (1999) les re´sultats des me´thodes de de´termination dynamique de la
masse (viriel et lentilles) peuvent diffe´rer, d’un facteur 2 de fac¸on individuelle, mais en moyenne ces
diffe´rentes me´thodes convergent :Mdyn/MX = 1.04±0.07. Les diffe´rences particulie`res peuvent eˆtre
dues a` des effets syste´matiques : cooling flow, syste`mes non virialise´s, gradients de tempe´rature,...
Un proble`me semble cependant persister au niveau de l’estimation de la masse totale d’un amas.
De part sa de´pendance en ne
2 (cf. Eq 2.3), l’e´mission X est particulie`rement sensible aux zones
denses du milieu intra-amas. La contribution des re´gions moins denses peut de ce fait manquer a`
l’estime´e X de la masse totale ou tout au moins ne pas eˆtre totalement prise en compte. Par la suite
nous allons de´tailler l’effet Sunyaev-Zel’dovich en direction d’un amas. Cet effet est proportionnel a`
ne Ramas, soit comme dans le cas des lentilles gravitationnelles a` la masse projete´e. La de´pendance
line´aire en ne rend cet effet sensible aux re´gions moins denses et devrait en faire un bon estimateur
de masse a` partir du moment ou` l’amas est comple`tement cartographie´. Cette hypothe`se est illustre´e
par le cas de l’amas RXJ1347-1145 dans le chapitre 4 ( page 57).
2.5 Cooling flow
Le halo de gaz a` partir duquel un amas de galaxies s’est forme´ a e´te´ en partie chauffe´ par l’e´nergie
relaˆche´e lors de son collapse initial. Une partie du gaz s’est alors refroidie et condense´e pour donner
les structures visibles aujourd’hui (e´toiles, galaxies). Par un lent refroidissement, une atmosphe`re
en quasi e´quilibre hydrostatique s’est e´tablie. Dans la re´gion centrale, ou` la densite´ de matie`re est
plus importante, le taux de refroidissement peut eˆtre suffisamment important pour permettre aux
particules de perdre leur e´nergie par radiation (majoritairement en X). Elles s’e´coulent alors vers le
centre du potentiel gravitationnel sous l’action de la gravite´. Cette re´gion, dont la taille augmente
avec le temps, est celle du cooling flow.
Cet e´coulement de matie`re provoque une forte augmentation de la luminosite´ X et la diminution
de tempe´rature du gaz au centre de l’amas. Ces deux effets sont ve´rife´s observationnellement
puisque les amas a` cooling flow pre´sentent des profils de brillance tre`s pique´s et des e´carts a`
l’isothermalite´ en direction du centre de l’amas (Markevitch et al., 1998).
En ge´ne´ral le centre de l’amas est habite´ par une galaxie cD (galaxies ge´antes tre`s massives)
qui accre`te de la matie`re sous l’effet du cooling flow.
Les observations X font e´tat d’un milieu relativement inhomoge`ne au niveau du cooling flow.
Elles semblent indiquer la pre´sence d’un me´lange de tempe´ratures et de densite´s dont l’effet commun
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peut conduire a` la formation de concentrations de matie`re refroidie. A terme, le gaz accre´te´ au
centre de l’amas doit quitter sa phase chaude pour des e´tats de matie`re optiquement sombres
(Fabian, 1994). Les exce`s d’absorption de l’e´mission X (White et al., 1991) ainsi que l’absence de
de´tection de la mole´cule CO (O’Dea et al., 1994) en direction d’amas a` cooling flow argumentent
en faveur de condensations froides. Puy et al. (1999) ont sugge´re´ que les tempe´ratures de ces
condensations pouvaient descendre en dessous de 10 K. Des cooling flow sont pre´sents dans 70 a`
90% des amas de galaxies (Allen et Fabian, 1998).
En pratique, on estime qu’il y a cooling flow, si le temps ne´cessaire au refroidissement (plusieurs
ordres de grandeur en tempe´rature) du milieu est infe´rieur a` l’aˆge de l’amas (tamas ∼ 1/H(zamas)).
Le temps de refroidissement peut se de´finir comme le rapport de l’enthalpie a` la puissance dissipe´e
par radiation (Neumann, 1999):
tcool =
5
2
k Tg
ne Λ(Tg)
(2.14)
= 7× 109
(
Tg
10 keV
) ( ne
10−3 cm−3
)−1 ( Λ(Tg)
10−23 erg cm3s−1
)
h−150 an
ou` Λ(T ) est la fonction de refroidissement, ne de´pendant que de la tempe´rature et de la me´tallicite´
(Boehringer et Hensler, 1989). Pour le milieu intergalactique, la dissipation d’e´nergie se faisant
essentiellement par e´mission bremsstrahlung, Λ ne de´pend plus que de la tempe´rature.
Le rayon pour lequel tcool = tamas est le rayon de refroidissement. Son estimation de´pend du
mode`le de distribution du gaz choisi pour l’amas. Ce rayon permet d’estimer la luminosite´, Lcool,
e´mise a` l’inte´rieur d’une sphe`re de rayon rcool (cas d’une accre´tion a` syme´trie sphe´rique). Si la
perte d’e´nergie par rayonnement est contrebalance´e par le refroidissement du gaz et l’accre´tion de
masse au centre de l’amas, il est possible d’estimer le taux d’accre´tion de masse :
M˙cool =
2
5
µmp
kT
Lcool
= 320
(
Lcool
1045 erg s−1
)(
Tg
10 keV
)−1
M⊙/an
(2.15)
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2.6.1 Fraction de gaz
La fraction de gaz ou fraction baryonique est de´finie par le rapport de la masse de gaz a` la
masse totale de l’amas. Parce que les amas se forment lors d’effondrements gravitationnels, leur
fraction baryonique est suppose´e eˆtre repre´sentative de celle de l’univers (ie: fg ∝ Ωb
Ωm
h3/2).
Pour un profil-β, la masse totale peut eˆtre estime´e a` partir de l’e´quation de l’hydrostatique (cf.
Eq 2.12). La masse de gaz est obtenue a` partir des observations X ou SZ. Elle peut eˆtre exprime´e
en fonction de la densite´ e´lectronique, de β et du rayon de coeur :
Mgaz
(
r
rc
< x
)
= 3.6× 1014
( ne
10−3 cm−3
) ( rc
1 Mpc
)3
I(x) M⊙ (2.16)
ou` I(x) =
∫ x
0
x2(1 + x2)−3β/2dx.
Si la nucle´osynthe`se primordiale pre´dit une abondance des e´le´ments telle que la densite´ re´duite
de baryons soit Ωb ≃ 0.04 pour Ωm = 1 (Walker et al., 1991; Hata et al., 1996; Burles et Tytler,
1998), les estimations de la fraction de gaz dans les amas conduisent a` 0.1 < Ωb < 0.3 autour
d’une valeur moyenne de 0.2 a` l’inte´rieur de 1 Mpc pour H0 = 50 km/s/Mpc (Evrad, 1997; Ar-
naud et Evrard, 1999; Jones et Forman, 1999; Rines et al., 1999). Si l’univers est ge´ome´triquement
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plat les valeurs mesure´es en direction des amas de galaxies ne´cessitent l’introduction d’une com-
posante de matie`re noire et/ou d’une constante cosmologique non nulle. Ceci n’est pas ne´cessaire
dans des univers ouverts (cf. Chap. 1). Il est the´oriquement possible de de´duire q0 de la com-
paraison des fractions de masse des amas proches et des amas distants (Rines et al., 1999) :
fgaz = Mgaz/Mtot ∝ d3/2L /(1 + z), ou` dL est la distance lumineuse, et donc fgaz(q0)/fgaz(q0 =
0) =
(
dL(q0)/dL(q) = 0)
)3/2
.
2.6.2 H0 a` partir d’observations des amas de galaxies
La combinaison d’observations de l’e´mission bremsstrahlung (X) et de celles du FRC (effet SZ)
en direction d’un amas (c.f Sec. 2.2, Eq. 2.3, 2.4) permet d’estimer la valeur de la constante de
Hubble. On proce`de de la fac¸on suivante : les deux observables (X et SZ) ont des de´pendances
respectivement quadratique et line´aire dans rapport a` la densite´ e´lectronique, ne. L’e´limination
de ne par le rapport bX/b
2
SZ permet de de´duire la taille physique de l’amas, Ramas. La mesure
de sa taille angulaire, θamas, conduit alors a` sa distance angulaire dA = Ramas/θamas. Pour une
cosmologie donne´e, la constante de Hubble est inversement proportionnelle a` la distance angulaire :
H0 ∝ 1/dA. Pour des sources suffisamment distantes (ie: z > 1), il serait possible de de´duire q0
dont l’influence n’est plus ne´gligeable dans l’estimation de dA (cf. Eq. 1.4) (Silk et White, 1978).
Cette me´thode, initialement propose´e par Silk & White (Silk et White, 1978), a e´te´ formalise´e
par Birkinshaw, Hughes & Arnaud (1991). Elle permet une de´termination directe de la distance
angulaire de l’objet ne ne´cessitant pas l’intervention des calibrateurs de distances habituels. Bir-
kinshaw (1999) a obtenu une valeur de H0 ≃ 60± 20 km/s/Mpc en compilant les valeurs de´duites
des observations de neuf amas. Cette valeur s’accorde parfaitement avec celle de´duite des donne´es
du HST 5 : H0 = 72 ± 9 km/s/Mpc (Madore et al., 1999; Freedman, 1998). Dans le chapitre 3
(cf. Sec. 3.6.3, page 53), nous nous livrons a` cet exercice a` partir des mesures disponibles pour
l’e´chantillon d’amas pre´sente´s ci-apre`s (cf. Sec. 3.6.1).
Cependant, la dispersion des diffe´rentes estime´es indique qu’un certain nombre d’erreurs viennent
entacher cette de´termination. La ge´ome´trie des amas (oblates ou prolates), les hypothe`ses d’e´quilibre
hydrostatique et d’isothermalite´ du gaz, ou encore le choix de la distribution de matie`re peuvent
entraˆıner des erreurs de l’ordre de 10 a` 30% (Roettiger et al., 1997; Saunders, 1998; Yoshikawa
et al., 1998).
Les futures cartographies a` hautes re´solutions, en X comme en SZ, permettront de s’affranchir
de bon nombre de ces erreurs. D’autre part une de´termination statistique sur un grand nombre
d’amas devrait aider a` minimiser cette incertitude sur H0.
2.6.3 Distribution des amas
Les comptages d’amas sont un moyen efficace pour produire des contraintes sur les mode`les
de l’univers. Ces comptages peuvent eˆtre e´tablis en fonction du redshift, de la masse ou de fac¸on
e´quivalente de la tempe´rature.
La difficulte´ est de savoir si les proprie´te´s des amas de notre voisinage peuvent eˆtre adopte´es et
eˆtre extrapole´es a` ceux de l’univers lointain. En d’autres termes, la question se pose de savoir si les
conditions physiques des amas subissent une e´volution avec le temps. La re´ponse a` cette question
est certainement oui, compte tenu du fait que ces structures sont issues d’un collapse gravitationnel
dont le temps caracte´ristique de virialisation peut de´passer l’aˆge de l’univers. Cette hypothe`se est
renforce´e par les observations montrant des structures pour lesquelles l’e´quilibre hydrostatique n’est
pas encore atteint. Sachant que les mode`les ouverts (Ω0 < 1) favorisent la formation des structures
en plus grand nombre et plus toˆt que les mode`les d’univers plats (Ω0 = 1), il est alors notamment
possible de contraindre certains parame`tres cosmologiques tels que Ω0, σ8 et nP (k) (l’indice du
spectre des fluctuations de densite´).
Press & Schechter (Press et Schechter, 1974) ont de´veloppe´ un formalisme permettant de
pre´dire, a` partir d’un champ gaussien de fluctuations, le nombre de structures collapse´es d’une
masse donne´e a` un redshift donne´. Cette approche pre´sente l’avantage de bien s’accorder avec les
simulations nume´riques.
5. Hubble Space Telescope
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La relation LX − TX est aussi largement utilise´e dans ce genre de travaux pour inte´grer le
comportement en tempe´rature des amas de fac¸on globale. Re´cemment, Arnaud & Evrard (1999)
ont estime´ sur un e´chantillon de 24 amas proches :
LX = (1.84± 0.07)× 1045
(
T
10 keV
)2.88±0.15
erg/s (2.17)
Muni de ces outils, il est possible de comparer les pre´dictions d’un mode`le cosmologique donne´
aux observations actuellement disponibles. La connaissance du nombre et de la distribution des
amas distants est alors capitale pour contraindre les mode`les. Si le catalogue de l’EMSS 6, ne
contenait que quelques amas tre`s distants (Gioia et Luppino, 1994), d’autres sont venus augmenter
la liste (cf. Sec. 3.6.1 et Tab. 3.2). Les analyses et les mode`les se suivent ... et ne se ressemblent
pas ! Par exemple, Ω0 = 0.2
+0.3
−0.1 a` 95% de confiance pour Bahcall & Fan (1998). Ω0 = 0.85± 0.2 a`
90% de confiance pour Sadat, Blanchard & Oukbir (1998).
Re´cemment, Oukbir, Bartlett & Blanchard (1997) se sont attache´s a` re´concilier l’existence
d’amas tre`s lumineux a` grands redshifts avec les mode`les d’univers plats, en faisant acte d’une
e´volution de l’amas (a` tempe´rature fixe) le rendant plus brillant dans le passe´ qu’aujourd’hui.
Ne´anmoins, l’exercice est pe´rilleux puisque l’e´tude de l’e´volution se doit de prendre en compte
l’e´volution des galaxies de l’amas, des collisions/fusions de structures,...
6. Einstein Medium Sky Survey
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Chapitre 3
L’effet Sunyaev-Zel’dovich
40 L’effet Sunyaev-Zel’dovich
La diffusion Compton est l’un des processus physiques assurant le couplage du rayonnement
et de la matie`re dans l’univers. Ce phe´nome`ne est pre´dominant dans des milieux astrophysiques
fortement relativistes dans lesquels d’importants transferts d’e´nergie s’ope`rent (Objets compacts,
noyaux actifs de galaxies,...).
Ne´anmoins, la diffusion Compton produit des effets observables dans des milieux d’e´nergie
beaucoup plus faible. C’est le cas de l’e´mission du FRC, dont le spectre est distordu en direction
des amas de galaxies pour cause d’interaction Compton inverse entre les photons du champ de
rayonnement du FRC et le gaz chaud du milieu intergalactique. Cet effet, que nous avons brie`vement
e´voque´ pre´ce´demment (cf. Sec. 1.4.2, 2.2.2), a e´te´ explicite´ par Sunyaev & Zel’dovich (1969; 1972) et
est appele´ couramment effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ). Dans ce chapitre, nous pre´sentons l’effet SZ,
une me´thode nume´rique pour le calcul de son spectre exact, ainsi que certaines de ses implications
astrophysiques.
3.1 Diffusion de photons par un gaz d’e´lectrons
Nous situerons la pre´sentation ge´ne´rale de cette e´tude dans le cadre d’un plasma thermalise´
constitue´ d’e´lectrons libres interagissant avec un gaz de photons. Le FRC sera le gaz de photons et le
plasma intergalactique pourra aise´ment eˆtre conside´re´ comme un gaz d’e´lectrons libres thermalise´s
compte tenu des conditions de tempe´rature du milieu intra-amas. Ces conditions laissent le gaz
dans une limite faiblement relativiste (ie: ǫc ≪ mec2), ainsi pour l’e´lectron, les collisions sont quasi
e´lastiques. Nous verrons par la suite que le comportement faiblement relativiste des e´lectrons est
non ne´gligeable dans le traitement du processus de comptonisation (cf. Sec. 3.3).
3.1.1 L’effet Compton inverse
Lors de la diffusion d’un photon par un e´lectron, l’e´nergie et la quantite´ de mouvement des
deux particules sont ge´ne´ralement modifie´es. Inte´ressons nous a` la diffusion d’un photon, d’e´nergie
ǫ, par un e´lectron en mouvement avec une vitesse v. Nous appellerons θ et θ1 les angles entre les
impulsions du photon et de l’e´lectron avant et apre`s diffusion. ǫ1 sera l’e´nergie du photon apre`s
diffusion. L’inverse du rapport des e´nergies du photon avant et apre`s diffusion, r, s’exprime :
1
r
=
ǫ1
ǫ
=
1− β cos θ
1− β cos θ1 + ǫmec2 (1− cosα)
(3.1)
ou` β = v/c, α l’angle de de´flexion est de´fini comme :
cosα = cos θ1 cos θ + sin θ1 sin θ cos(Φ1 − Φ), Φ et Φ1 sont les angles azimutaux avant et apre`s la
diffusion.
Le processus de diffusion peut alte´rer de manie`re significative l’e´nergie totale des photons.
Cette modification d’e´nergie a` la traverse´e d’un milieu fini peut eˆtre caracte´rise´e par le parame`tre
de comptonisation qui mesure le taux d’e´nergie transfe´re´e au gaz de photons par le gaz d’e´lectrons :
y ≡

 fraction d’e´nergiee´change´e par
diffusion

× ( nombre moyen
de diffusions
)
(3.2)
3.1.2 L’e´quation de Boltzmann
Les photons sont des bosons, leur nombre d’occupation, n(ν), dans l’espace des phases suit la
statistique de Bose-Einstein:
n(ν) =
g
exp( hνkTr )− 1
(3.3)
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Fig. 3.1 – Shema de principe de l’effet Compton inverse
ou` g = 2 est le facteur de de´ge´ne´rescence 1, ν est leur fre´quence et Tr leur tempe´rature thermody-
namique.
L’e´volution temporelle de la densite´ des photons d’un champ de rayonnement isotrope, n(ν),
dans l’espace des phases est de´crite par l’e´quation de Boltzmann :
∂n(ν)
∂t
= c
∫
dβ
∫
dΩ
dσ
dΩ
[
f(β1)n(ν1)
(
1 + n(ν)
)
− f(β)n(ν)
(
1 + n(ν1)
)]
(3.4)
ou`
dσ
dΩ
est la section efficace diffe´rentielle de diffusion Compton. Les e´tats post-collisionnels sont
indice´s par 1. Les e´tats pre´-collisionnels n’e´tant pour leur part pas indice´s.
La distribution de vitesse des e´lectrons, f(β), pour une population d’e´lectrons thermalise´s est
de´crite par une distribution maxwellienne (Eq. 3.6, son expression pour une population d’e´lectron
relativiste est donne´e par l’e´quation 3.13). L’e´quation inte´grodiffe´rentielle 3.4 est la plus ge´ne´rale
qui soit, puisqu’elle prend en compte les diffusions de la fre´quence ν a` la fre´quence ν1, tout aussi
bien que celles de ν1 a` ν (Rybicki et Lightman, 1979).
3.1.3 Application a` la brillance de surface
Pour un gaz de photons dont la tempe´rature est tre`s infe´rieure a` celle du gaz d’e´lectrons, le
transfert d’e´nergie, qui s’ope`re lors de la diffusion, s’effectue des e´lectrons vers les photons sans
modification significative de l’e´nergie des e´lectrons diffusants et donc sans modification de leur
distribution de vitesse. Ce cas correspond a` celui du chauffage du FRC par les e´lectrons du milieu
intergalactique. Si l’on prend en compte la relation entre la brillance de surface du FRC (Eq. 1.1),
qui est une observable astrophysique, et la densite´ de l’espace des phases des photons (Eq. 3.3),
il est possible d’exprimer l’e´quation 3.4 en terme d’e´volution de la brillance de surface sur une
ligne de vise´e (dl = cdt) uniquement en fonction de la fre´quence du rayonement incident, ν, et du
de´calage en fre´quence (ie: en e´nergie) induit par effet Compton inverse (Eq. 3.1) :
∂Iν(ν)
∂l
=
∫
dβ
∫
dΩ
dσ
dΩ
f(β)
[
Iν(
ν
r
)− Iν(ν)
]
(3.5)
Bien que l’e´quation 3.5 n’ait, en ge´ne´ral, pas de solution analytique, certaines hypothe`ses ou si-
tuations physiques permettent sa simplification a` des formes analytiquement solubles. Nous verrons
par la suite qu’il est possible de l’inte´grer nume´riquement moyennant un minimum d’hypothe`ses
et d’approximations afin d’en obtenir une solution la plus exacte possible (Sec 3.3).
1. Malgre´ un spin e´gal a` 1 (les photons sont des bosons), le photon ne posse`de que deux e´tats de de´ge´ne´rescence.
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Fig. 3.2 – (a) Spectres du FRC en direction d’un amas (ligne pleine) et en direction d’un champ de re´fe´rence
(ligne pointille´e). (b) Formes spectrales de l’effet SZ thermique (ie: spectre diffe´rentiel du FCR: amas-re´fe´rence,
ligne pleine) et de l’effet SZ cine´tique (ligne pointille´e).
Dans le cas de l’interaction du FRC avec le gaz intra-amas, l’e´nergie des photons (ǫ ∼ 10−4 eV)
est tre`s faible devant celle des e´lectrons (ǫ ∼ 10 keV). Dans la majorite´ des cas, l’e´nergie des
photons augmente apre`s la diffusion. Cet effet syste´matique se traduit par une distorsion spectrale
caracte´ristique du spectre du FRC (Fig 3.2 a), c’est l’effet SZ. La tempe´rature de corps noir corres-
pondant est plus e´leve´e que celle du FRC (typiquement ∆Tr/Tr ≃ 10−4). Observationnellement,
il est donc possible de mesurer la diffe´rence entre le spectre du FRC en direction d’un amas de
galaxies avec le spectre mesure´ en direction d’un champ vide (re´fe´rence). Le spectre de l’intensite´
spe´cifique de l’effet SZ (ie: spectre diffe´rentiel du FRC) pre´sente donc un de´cre´ment a` courtes
longueurs d’onde et un incre´ment a` plus hautes longueurs d’onde 2 (cf. Fig. 3.2 b).
3.2 Approximation analytique de l’effet SZ
3.2.1 L’e´quation de Kompaneets
Pour un plasma thermique non relativiste, la distribution en impulsion des e´lectrons est une
maxwellienne classique :
f(p) = ne (2πmekTg)
−3/2 p2 exp
(
− p
2
2mekTg
)
(3.6)
ou` p est l’impulsion de l’e´lectron et ne est leur densite´ dans l’espace physique
3.
Dans le cas d’un champ de rayonnement isotrope pour lequel la fraction d’e´nergie, ∆ǫ = (ν1 −
ν)/kTg, transfe´re´e par diffusion est faible, il est possible de ramener l’e´quation 3.5 a` une e´quation de
Fokker-Planck non relativiste par un de´veloppement au second ordre en ∆ǫ. Si de plus la population
d’e´lectrons est thermalise´e, l’e´quation est alors dite e´quation de Kompaneets (Kompaneets, 1957).
Elle de´crit l’e´volution de la fonction de distribution des photons dans l’espace des phases, soit le
taux de variation du nombre de photons a` une fre´quence donne´e :
∂n(x)
∂l
=
kTr
mec2
σTne
x2
∂
∂x
[
x4
(
n(x) + n2(x) +
Tg
Tr
∂n(x)
∂x
)]
(3.7)
ou` x = hν/kTr est la fre´quence re´duite. Parce que la distribution des photons est isotrope et parce
que les e´lectrons sont classiques, la diffusion s’effectue dans la limite de diffusion Thomson (ie:
2. Si le nombre de photons est conserve´, la brillance de surface ne l’est pas:∫
avant
1
hν
Iν dν =
∫
apre`s
1
hν
Iν dν mais
∫
avant
Iν dν 6=
∫
apre`s
Iν dν
3. Les e´lectrons sont des fermions. Ils suivent la statistique de Fermi-Dirac: ne(ǫ) = 2/(exp(−ǫ/kTg) − 1)
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hν ≪ mec2), avec pour probabilite´ de diffusion la section efficace de diffusion Thomson, σT . (Voir
Bernstein & Dodelson (1990) pour une e´tude du cadre ge´ne´ral de l’e´quation de Kompaneets.).
3.2.2 L’effet thermique
Comme Tr ≪ Tg, le troisie`me terme de l’e´quation 3.7 est le plus important. Le milieu intra-
amas e´tant faiblement collisionnel (ie: optiquement mince), le champ de radiation du FRC est peu
diffuse´. Une solution approximative de l’e´quation 3.7 peut eˆtre obtenue en choisissant la fonction
de Planck (cf. Eq. 1.1) comme champ de radiation. La variation de l’intensite´ spe´cifique du spectre
du FRC s’e´crit alors :
∆Iν
Iν
∣∣∣∣∣
th
=
∆nν
nν
∣∣∣∣∣
th
= y f(x) (3.8)
avec,


y =
k
mec2
σT
∫
l
Tg(r)ne(r) dl
′
f(x) =
x ex
ex − 1
(
x
ex + 1
ex − 1 − 4
) (3.9)
ou` Tg(r) et ne(r) sont respectivement les distributions spatiales en tempe´rature et en densite´
e´lectronique du plasma. Elles sont inte´gre´es le long de la ligne de vise´e l.
Le plasma intergalactique est ge´ne´ralement suppose´ isotherme, le parame`tre de comptonisation
s’e´crit alors en fonction de l’e´paisseur optique du milieu (cf. Eq. 2.1) : y =
kTg
mec2
τ . Cette solution,
bien qu’approximative, pre´sente l’avantage d’avoir une expression analytique. La forme spectrale
de l’effet SZ thermique est donne´e par la fonction g(x) = x3f(x)/(ex − 1) (cf. Fig. 3.2b), qui ne
de´pend que de la fre´quence. Ses points caracte´ristiques sont donc fixes quelque soit la tempe´rature
du gaz :
g(x) x ν (GHz) λ (mm)
Minimum 2.26 128 2.33
Nul 3.83 217 1.38
Maximum 6.52 370 0.81
Dans cette approximation, le gain en e´nergie est d’autant plus important pour le FRC que la
tempe´rature du gaz est grande, puisque la brillance de surface SZ est proportionnelle au premier
ordre a` Tg. Cette solution n’est valide que dans la limite non relativiste.
On peut l’exprimer en terme de fluctuations de tempe´rature du FRC :
∆Tr
∣∣∣
th
= y
(
x
ex + 1
ex − 1 − 4
)
Tr (3.10)
Cette solution est tre`s utilise´e dans le domaine radio ou` le re´gime Rayleigh-Jeans (RJ) est e´tabli
(ie: x≪ 1) et ou` le re´gime relativiste des e´lectrons est tre`s peu influent 4 : ∆TRJ = ∆Iν/Iν ≃ −2yTr.
4. La tempe´rature RJ est relie´e a` la tempe´rature physique par :
∆TRJ
TRJ
=
xex
ex − 1
∆Tr
Tr
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3.2.3 L’effet cine´tique
Si la vitesse moyenne du gaz d’e´lectrons est non nulle, il en re´sulte, par effet Doppler, une
distorsion supple´mentaire du FRC en direction du gaz de photons, c’est l’effet SZ cine´tique. Dans le
formalisme analytique adopte´ jusqu’a` pre´sent, sa contribution s’ajoute line´airement a` la distorsion
thermique (Sunyaev et Zel’dovich, 1980). La distorsion induite sur l’intensite´ spe´cifique du FRC
par un amas de vitesse particulie`re vp s’e´crit :
∆Iν
Iν
∣∣∣∣∣
cin
=
∆nν
nν
∣∣∣∣∣
cin
= −b a(x) (3.11)
avec,


b =
vp
c
σT
∫
l
Tg(r)ne(r) dl
′
a(x) =
x ex
ex − 1
(3.12)
La forme spectrale de l’effet cine´tique est donne´e par h(x) = x4a(x)/(ex − 1)2 (cf. Fig. 3.2b).
Par analogie a` l’effet thermique, on peut lui associer une fluctuation de tempe´rature (ne de´pendant
pas de la fre´quence) : ∆Tr
∣∣∣
cin
= −vp
c
τ Tr.
3.3 Spectres exacts de l’effet SZ
Bien que la mesure de l’effet SZ soit plus aise´e dans le millime´trique et dans le submillime´trique,
de part la pre´sence des pics positif et ne´gatif de l’intensite´ spe´cifique, les premie`res observations
de l’effet SZ ont e´te´ obtenues dans le domaine radio (Pariysky, 1973; Gull et Northover, 1976). En
effet, l’astronomie millime´trique et plus encore submillime´trique e´taient quasiment inexistentes,
alors que la radio-astronomie e´tait pratique´e depuis longtemps. Dans le domaine radio, on se
trouve sur l’aile Rayleigh-Jeans du spectre du FRC (cf. Fig. 3.2a). Le formalisme de´crit ci-dessus
est alors valide quelque soit la tempe´rature du plasma intergalactique. Par contre aux longueurs
d’onde millime´triques et submillime´triques cette approximation n’est pas valable et l’influence de
la tempe´rature du gaz sur la forme du spectre SZ n’est pas ne´gligeable. Ceci est d’autant plus vrai
que la tempe´rature e´lectronique du gaz est grande, le comportement relativiste des e´lectrons ne
peut alors plus eˆtre ne´glige´ et il ne devient plus possible d’approximer l’e´quation de Boltzmann en
e´quation de Fokker-Planck.
La plupart des travaux traitant des effets relativistes sur l’effet SZ est base´e sur une approche
analytique, par des corrections de la formulation classique (cf. Eq 3.8) (Wright, 1979; Fabbri,
1981; Taylor et Wright, 1989; Loeb et al., 1991) ou par un calcul des spectres SZ base´ sur des
de´veloppements en se´ries de Taylor en fonction de la vitesse re´duite de l’e´lectron, β (Rephaeli,
1995a; Stebbins, 1997; Challinor et Lasenby, 1998; Sazonov et Sunyaev, 1998; Itoh et al., 1998).
Ces me´thodes conduisent a` des calculs analytiques rapidement inextricables. Le calcul nume´rique
devient alors une alternative pour l’obtention de spectres exacts de l’effet SZ. Dans cette partie
nous pre´sentons une me´thode base´e sur l’inte´gration nume´rique directe de l’e´quation de Boltzmann.
3.3.1 Distribution thermique d’e´lectrons relativistes
L’e´nergie cine´tique moyenne de chaque e´lectron du plasma s’e´crit: ǫc = kTg =
1
2mev
2. Elle est
lie´e a` l’e´nergie totale de l’e´lectron par la relation : ǫc +mec
2 = γmec
2. Soit un plasma d’e´lectrons
de tempe´rature e´lectronique de l’ordre de 108 K (conditions thermodynamiques typiques du milieu
intra-amas), la vitesse moyenne des e´lectrons est e´gale a` 5× 107 m/s (soit un parame`tre β ≃ 0.2) :
les e´lectrons sont faiblement relativistes. Le formalisme expose´ pre´ce´demment ne peut donc pas
s’appliquer sans induire d’importantes erreurs dans le traitement, l’analyse et l’interpre´tation de
donne´es SZ (Sec 3.3.2). Il est alors ne´cessaire d’inte´grer ce comportement relativiste au traitement
de l’effet SZ.
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La distribution de vitesse d’une population d’e´lectrons thermalise´s relativistes s’e´crit :
f(β) = 4π
(
mec
2
2πkTg
)
γ5β2 exp
(
mec
2
2kTg
(γ2 − 1)
)
(3.13)
ou` β = v/c et v est la vitesse des e´lectrons. γ = 1/
√
1− β2 est le facteur de Lorentz. me est la
masse e´lectronique. Tg est la tempe´rature du plasma.
Les distributions pour des tempe´ratures e´lectroniques de 5, 10, 15 et 20 keV sont pre´sente´es sur
la figure 3.3.
3.3.2 Inte´gration nume´rique de l’e´quation de Boltzmann
Il est alors possible d’inte´grer directement l’e´quation 3.5 nume´riquement en utilisant les expres-
sions exactes de f(β) et de la section efficace diffe´rentielle.
En combinant l’expression de la section efficace diffe´rentielle de diffusion Compton donne´e par
Podzniakov et al. (1983) et l’e´quation 3.1, sachant que hν ≪ kTg dans le cas de l’interaction du
FRC avec les e´lectrons du milieu intergalactique, on obtient l’expression exacte de la probabilite´
de diffusion d’un photon par un e´lectron :
dσ
dΩ
=
r2e
2
1− β cos θ
γ2(1 + β cos θ1)2
(
1 +
[
1− 1− cosα
γ2(1− β cos θ)(1 − β cos θ1)
]2)
(3.14)
L’inte´gration nume´rique de l’e´quation de Boltzmann est alors possible en utilisant des me´thodes
Monte-Carlo qui permettent par le traitement statistique d’e´ve`nements individuels (ie: diffusions)
de de´crire globalement le processus physique de la diffusion Compton inverse dans le plasma
d’e´lectrons semi-relativistes.
Dans le cadre du traitement de l’effet SZ thermique, nous conside´rerons un plasma dont la vitesse
d’ensemble est nulle. Le traitement de chaque diffusion ne´cessite plusieurs tirages ale´atoires. Un
Fig. 3.3 – Distribution maxwellienne d’une population d’e´lectrons thermalise´s relativistes pour des tempe´ratures
e´lectroniques de 5 keV (ligne pointille´e), 10 keV (ligne en tirets), 15 keV (ligne en tirets-points) et 20 keV (ligne
pleine).
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Fig. 3.4 – Spectres exacts de l’effet SZ thermique obtenus par inte´gration nume´rique de l’e´quation de Boltzmann
(Sec. 3.3.2). Les spectres exacts sont trace´s en ligne pleine pour 5, 10, 15 et 20 keV. Les spectres obtenus par
l’approximation analytique (Sec. 3.2) ont e´te´ trace´s en pointille´s pour les meˆmes tempe´ratures. Le zoom montre la
variation du point d’effet thermique nul dans le cas du traitement exact.
sur la distribution de vitesse e´lectronique. Trois tirages sur les distributions angulaires isotropes
du syste`me photon-e´lectron (dans un re´fe´rentiel comobile avec l’expansion de l’univers, le champ
de rayonnement du FRC est isotrope : les angles d’incidence, d’e´mergence et azimutal. Un spectre
exact, pour une tempe´rature e´lectronique donne´e, est obtenu a` partir de 107 tirages ale´atoires,
moyennant un temps de calcul raisonnable. La brillance de l’effet SZ thermique, en provenance
d’un amas de tempe´rature Tg et de parame`tre de comptonisation y, peut s’exprimer sous la forme :
Iν = y G(x,T e) (3.15)
ou` G(x,Tg) est une fonction nume´rique de´pendant de la fre´quence et surtout de la tempe´rature. C’est
l’e´quivalent, dans le cadre d’un calcul exact, de la fonction g(x), dans celui d’un calcul approxime´
(cf. Sec. 3.2.2).
Les spectres SZ thermiques exacts ainsi obtenus pour des tempe´ratures e´lectroniques de 5, 10,
15 et 20 keV sont pre´sente´s sur la figure 3.4 et sont compare´s a` leurs homologues analytiques. La
diffe´rence entre les spectres analytiques et les spectres nume´riques est d’autant plus importante
que la tempe´rature e´lectronique est e´leve´e. Les spectres nume´riques pre´sentent une diminution de
l’amplitude (en valeur absolue) des deux pics, qui est contre-balance´e par une augmentation de
l’intensite´ spe´cifique dans le domaine submillime´trique. Cette modification de´pend directement de
la tempe´rature e´lectronique du gaz. Les erreurs produites par l’utilisation des spectres analytiques
en comparaison des spectres exacts sont re´pertorie´es dans la table 3.1. Elles sont exprime´es en
pourcentage pour des fre´quences particulie`res : le maximum, le minimum et le ze´ro de la fonction
g(x) (cf. Sec. 3.2.2), ainsi que le point pour lequel la diffe´rence entre les spectres exact et analytique
est maximum (dans le cas d’un amas a` 10 keV, λ = 470 µm). Finalement, nous avons ajoute´ le
point a` 350 µm ou` l’e´cart entre les spectres exact et analytique est aussi tre`s important. Ces
re´sultats argumentent en faveur du traitement exact de l’effet SZ, notamment pour le domaine
submillime´trique et pour les mesures a` proximite´ du point d’effet thermique nul.
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Il est a` noter que le point d’effet thermique nul n’est plus fixe, mais varie lui aussi avec Tg.
En effet, si dans le cas de l’approximation analytique, il est fixe a` la position x = 3.83, soit
λ = 1.38 mm, dans le cas des spectres exacts cette position varie et est donne´e en premie`re
approximation par x = 3.83
(
1 +
kTg
mec2
)
. Le de´calage s’effectue vers les plus basses longueurs
d’onde, de 1.4%, 2.5%, 3.6% et 4.5% respectivement pour des tempe´ratures de 5, 10, 15 et 20 keV (cf.
zoom sur la figure 3.4). La position du point d’effet thermique nul est indispensable au traitement
correct de l’effet cine´tique.
Tg 350 470 810 1380 2340
(keV) µm
Longueurs d’onde monochromatique :
5 48.9 19.7 8.1 88.7 4.0
10 66.1 29.5 15.4 93.9 7.5
15 75.0 35.7 23.3 95.7 11.0
20 80.0 39.8 30.9 96.5 14.1
Bandes passantes gaussiennes :
5 42.0 16.8 8.1 45.0 3.9
10 58.8 25.6 15.4 61.8 7.3
15 68.3 31.2 23.4 69.8 10.8
20 73.9 35.0 31.0 74.3 13.8
Tab. 3.1 – Erreurs relatives (exprime´es en pourcentage) effectue´es lors de l’utilisation de l’approximation
analytique. Ces erreurs sont donne´es pour des longueurs d’onde monochromatiques et pour des bandes
spectrales en cre´neau (forme de bande dont se rapprochent les bandes instrumentales) de largeur a` mi-
hauteur relative de 0.3.
3.3.3 Inclusion de la vitesse particulie`re
L’effet de vitesse est environ d’un ordre de grandeur infe´rieur a` l’effet thermique. Dans la limite
non relativiste, l’effet cine´tique est maximum a` l’endroit du point d’effet thermique nul. La longueur
d’onde λ = 1.38 mm est donc la plus adapte´e a` la mesure de cet effet de vitesse. Cependant, comme
nous venons de le voir, la position du point d’effet thermique nul de´pend de la tempe´rature dans le
cas du traitement exact de l’effet SZ thermique. Le traitement exact de l’effet thermique est donc
indispensable a` une analyse correcte de l’effet SZ cine´tique, afin d’e´viter la propagation d’erreurs
sur les estimations de vp (cf. Tab. 3.1). Par exemple, dans le cas de l’amas A2163, Rephaeli (1995b)
a estime´ cette erreur a` environ 650 km/s.
La vitesse particulie`re d’un amas de galaxies est de l’ordre de 1000 km/s. Sa mesure sur un
grand nombre d’amas de galaxies permettrait de tracer les champs de vitesses, et par conse´quent
les champs gravitationnels, aux tre`s grandes e´chelles (structures a` l’e´chelle des super-amas). Cepen-
dant, ces mesures de vitesses sont difficiles compte tenu de la faiblesse du signal Doppler qu’elles
ge´ne`rent. A l’heure actuelle, les quelques mesures rapporte´es dans la litte´rature sont entache´es d’er-
reurs importantes dues a` la limitation en sensibilite´ des instruments de mesure. Le cas de l’amas
A2163 pour lequel une mesure de vitesse particulie`re a e´te´ obtenue (Holzapfel et al., 1997a) est
discute´ dans le chapitre 5 (95). D’autre part, l’effet de vitesse peut eˆtre difficile a` identifier, puisqu’il
posse`de la meˆme signature spectrale que les anisotropies primordiales du FRC (type Doppler). La
diffe´renciation de ces deux processus peut seulement eˆtre faite via l’e´tude de leur structure spatiale.
A ce jour, nous n’avons pas encore conside´re´ le cas d’un plasma dote´ d’une vitesse moyenne non
nulle dans nos calculs relativistes de l’effet SZ. Si le re´fe´rentiel choisi pour traiter la comptonisation
du FRC est celui dans lequel ce dernier est isotrope, alors dans ce re´fe´rentiel, les e´lectrons seront
distribue´s selon une maxwellienne relativiste de vitesse moyenne vp et se pre´senteront selon une
direction privile´gie´e, (−→vp) (vp est la composante de la vitesse projete´e sur la ligne de vise´e de
l’observateur). On trouve dans la litte´rature un certain nombre de travaux relatifs au traitement
relativiste de l’effet SZ cine´tique (Nozawa et al., 1998a; Sazonov et Sunyaev, 1998; Challinor et
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Lasenby, 1999). Ce traitement conside`re l’effet d’ensemble produit par le plasma en mouvement
et e´vite la se´paration en deux effets, thermique et cine´tique, qui est toute arbitraire, a` partir du
moment ou` les deux phe´nome`nes sont le fait des meˆmes e´lectrons en mouvement.
3.4 Autres sources d’effet SZ
D’autres sources que les amas sont susceptibles de produire des effets SZ significatifs.
3.4.1 Halos de quasars et syste`mes Lα
Les radiations UV des quasars ionisent leur environnement proche par effet photoe´lectrique.
Leurs halos forment des bulles de gaz de tempe´rature TQSO ∼ 105 K, qui s’e´tendent sous la
pression de radiation dans le milieu intergalactique avec une vitesse vQSO ∼ 300 km/s. Il est
le´gitime d’attendre de ces objets des e´missions SZ de type thermique et cine´tique. L’effet thermique
est ne´gligeable de par la faible tempe´rature du milieu (en comparaison avec celle du gaz intra-
amas, TQSO/Tamas ∼ 10−3) et par conse´quent l’effet cine´tique pre´domine (Aghanim et al., 1997).
L’amplitude relative des fluctuations de tempe´rature induites pourrait atteindre ∼ 300 µK sur des
e´chelles allant jusqu‘a` environ 1◦.
Ce type d’effet est aussi attendu en direction des syste`mes absorbants Lα. Ces nuages de gaz,
essentiellement constitue´s d’hydroge`ne, sont partiellement ionise´s par le champ de rayonnement
environnant (ceux des quasars, aux alentours desquels se trouvent ge´ne´ralement les syste`mes Lα)
et sont dote´s d’une vitesse particulie`re ge´ne´re´e par le champ gravitationnel alentour. Cette vitesse
estime´e a` vLα ∼ 100 km/s produirait une fluctuation de tempe´rature de l’ordre de quelques µK.
Cet effet est donc relativement marginal (Loeb, 1996).
3.4.2 Fond de confusion SZ
Fixen et al. (1996) ont pose´ a` partir des donne´es COBE-FIRAS une limite supe´rieure a` la
contribution moyenne de l’effet SZ inte´gre´ sur la ligne de vise´e, pour une e´chelle angulaire de 40’ :
y < 15× 10−6 (a` 95% de confiance). La combinaison des donne´es FIRAS et DMR fixe cette limite
a` 7◦ de re´solution (1997) a` y < 3× 10−6 (a` 95% de confiance).
En supposant que le milieu intra-amas ne repre´sente qu’une partie du gaz du milieu intergalac-
tique, l’e´tude de l’e´mission SZ sur une ligne de vise´e est l’image de la colonne densite´ d’e´lectrons
depuis l’observateur jusqu’a` la recombinaison. L’e´mission SZ moyenne peut ainsi fournir de fortes
contraintes sur la quantite´ de matie`re ionise´e de l’univers. Suivant l’hypothe`se d’un univers en
majorite´ fortement ionise´, ces contraintes s’e´tendent a` la densite´ de l’univers. En conside´rant que
l’univers a subi une reionisation a` un redshift 30 < z < 50, la limite COBE-FIRAS permet de
fixer une limite sur l’e´paisseur optique Thomson moyenne´e sur le ciel : < τ >< 3 × 10−4 (Wright
et al., 1994). Comme, les e´lectrons diffusant les photons du FRC peuvent aussi eˆtre ge´ne´rateurs de
rayonnement bremsstrahlung, il a e´te´ sugge´re´ qu’ils pourraient eˆtre l’une des sources du fond de
rayonnement X. Cependant, la densite´ e´lectronique correspondant a` l’e´paisseur optique pre´ce´dente,
est environ 100 fois infe´rieure a` celle ne´cessaire pour produire une fraction significative du fond X.
3.4.3 Processus non thermiques et halos radio
Certains amas semblent posse´der une population d’e´lectrons relativistes formant un halo (obser-
vable en radio) dont la distribution suit celle du gaz thermalise´. Cette population d’e´lectrons peut
diffuser les photons du FRC et donc eˆtre la source d’un effet SZ non thermique. Ce genre d’effet pro-
viendrait de halos radio associe´s aux amas, mais aussi des cocons des fortes radio sources (Yamada
et al., 1999). Birkinshaw (1999) a estime´ dans le cas d’A2163 le de´cre´ment en tempe´rature produit
par cette population d’e´lectrons a` −5 nK, soit un effet 105 fois plus faible que l’effet thermique.
Cette diffe´rence s’explique par la diffe´rence de densite´ des deux populations d’e´lectrons.
La de´tection d’e´missions SZ non thermiques pose des difficulte´s en radio ou` l’e´mission synchro-
tron est largement dominante, aussi bien qu’en millime´trique ou` elles seraient noye´es dans le signal
thermique. Re´cemment, Liang (1999) a rapporte´ la de´tection d’un halo radio en direction de l’amas
1E0658-56. En utilisant les de´tections confirme´es de 10 autres halos radio, il a mis en e´vidence une
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corre´lation entre la puissance contenue dans le halo et la tempe´rature du gaz thermique. Ce genre
de de´tection pourrait corroborer les hypothe`ses faites pour expliciter les e´missions e´tendues UV
observe´es en direction de certains amas de galaxies, dont la source pre´sume´e pourrait eˆtre cette
population d’e´lectrons non thermiques (cf. Sec. 2.2.3, page 30).
3.5 Instruments et me´thodes de de´tection
3.5.1 L’atmosphe`re
Les de´tections au sol ont a` faire face a` la contamination du signal astrophysique par le signal
atmosphe´rique. Ce dernier est de loin le plus conse´quent. Si ces variations sont importantes aux
grandes e´chelles angulaires, elles sont fortement corre´le´es aux plus petites e´chelles. En ge´ne´ral, il
est possible d’en soustraire une grande partie par des techniques de mesures diffe´rentielles. Dans
le cas de matrices ou` de multiples de´tecteurs sont place´s au foyer d’un te´lescope, le signal at-
mosphe´rique est soustrait comme un niveau constant sur chaque image. On ope`re aussi souvent par
diffe´renciation des signaux des de´tecteurs pointe´s et de´pointe´s sur la source. Le pointage/de´pointage
de la source peut eˆtre obtenu par l’utilisation d’un miroir secondaire vibrant. Dans ce cas le signal
est alternativment mesure´ en direction de la source et dans une direction de´pointe´e de l’ampli-
tude de modulation choisie. Cette modulation s’effectue en ge´ne´ral en azimut afin de minimiser la
variation de l’e´mission de l’atmosphe`re entre la position de mesure et celle de la re´fe´rence. Cette
modulation peut aussi s’effectuer par balayage de la source. Le signal collecte´ lors d’un balayage
est la somme du signal atmosphe´rique et du signal astrophysique. La soustraction d’une ligne de
base sur chacun des balayages suivie de la moyenne d’un grand nombre de balayages permet de
soustraire la majeure partie de l’e´mission atmosphe´rique et de moyenner son re´sidu de fac¸on a` faire
ressortir le signal astrophysique. Cette technique est efficace si les e´chelles spatiales de variation
du signal atmosphe´rique sont supe´rieures a` la taille de la source astrophysique. Il est e´videmment
possible de combiner ces diffe´rentes me´thodes.
3.5.2 Techniques et de´tecteurs
Les mesures mono-faisceau, originellement utilise´es sur les grands radio-te´lescopes, ont donne´
les premie`res de´tections de l’effet SZ. L’avantage principal de ces techniques est de fournir de
l’information sur toutes les e´chelles supe´rieures ou e´gales a` la taille du faisceau. Leur de´savantage
principal re´side dans les erreurs induites par le traitement de la contamination due a` l’atmosphe`re.
Plusieurs te´lescopes sont ou vont eˆtre e´quipe´s de matrices de de´tecteurs destine´es a` l’imagerie
photome´trique. La couverture spatiale est alors plus grande et il en re´sulte un gain en temps
d’inte´gration.
Les techniques d’interfe´rome´trie, a` l’origine destine´es a` la tre`s haute re´solution angulaire,
peuvent eˆtre utilise´es a` des re´solutions de´grade´es lorsque l’interfe´rome`tre est dans une configu-
ration compacte. Pour l’observation des amas de galaxies, l’interfe´rome´trie est une me´thode tre`s
efficace si les antennes sont de petite taille (< 10 m, adapte´es a` l’observation millime´trique), elle
donne alors des re´sultats impressionants (Carlstrom et al., 1999). La combinaison d’observations
effectue´es a` haute et basse re´solution (correspondant a` des lignes de base respectivement longues
et courtes), peut permettre de s’affranchir de la contamination des sources ponctuelles radio sur
le signal SZ. Parce que l’interfe´rome`tre n’est sensible qu’a` des e´chelles angulaires particulie`res,
elle pre´sente l’avantage de n’eˆtre que peu geˆne´e par les effets de l’e´mission atmosphe´rique. En
contre partie les fre´quences spatiales auxquelles l’interfe´rome`tre n’est pas sensible ne sont pas
de´tecte´es. L’information obtenue est donc dans une certaine mesure limite´e. Cependant, ces tech-
niques pre´sentent un certain nombre de limitations intrinse`ques. Le champ de vue de l’instrument
est tout d’abord limite´ par la taille physique des antennes. Le temps d’inte´gration ne´cessaire a`
l’obtention d’un signal significatif est toujours tre`s e´levee´ (en moyenne une centaine d’heure par
source.). Pour un e´chantillonnage correct du plan (u,v), les sources observables doivent avoir une
de´clinaison supe´rieure a` environ 20◦.
Les de´tecteurs utilise´s sont adapte´s a` la longueur d’onde d’observation. En radio, les de´tecteurs
cohe´rents sont tre`s efficaces jusqu’a` des longueurs d’onde de l’ordre de ∼ 1 cm. Le principe de la
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de´tection he´te´rodyne y est largement utilise´.
En millime´trique et submillime´trique, les de´tecteurs radio perdent de leur efficacite´, et sont
remplace´s par des de´tecteurs bolome´triques. Les bolome`tres sont des capteurs thermiques pouvant
eˆtre utilise´s dans un gamme de longueurs d’onde allant du X au radio. L’e´nergie du rayonnement
absorbe´ est dissipe´e sous forme de chaleur provoquant une augmentation de tempe´rature du ther-
mome`tre couple´ au bolome`tre. Cette e´le´vation de tempe´rature est inversement proportionnelle a` la
capacite´ calorifique du bolome`tre. Pour obtenir la sensibilite´ ne´cessaire a` la de´tection de signaux
tre`s faibles (ie: provoquant une faible augmentation de tempe´rature), il est impe´ratif de placer
les bolome`tres dans un environnement a` tre`s basses tempe´ratures : Tbolo(max) ≃ 0.2/λ(mm) K
(Bersanelli et al., 1996).
Il reste que pour des ne´cessite´s de couverture spectrale, les mesures bolome`triques et les me-
sures interfe´rome´triques sont comple´mentaires. A l’heure actuelle, ces techniques permettent une
caracte´risation efficace du signal SZ du centime´trique au millime´trique. Il est maintenant possible
de les utiliser pour l’e´tude de la distribution spatiale du signal. Nous renvoyons a` Birkinshaw (1999)
pour une pre´sentation de´taille´e des me´thodes d’observations.
3.5.3 Instruments
Les instruments suivants ne constituent pas une liste exhaustive des instruments mesurant l’effet
SZ, mais repre´sentent ceux ayant donne´ des re´sultats probants.
- Le Very Large Array (VLA) est un interfe´rome`tre radio constitue´ d’un agencement de
27 antennes de 25 m de diame`tre. Il n’est pas fondamentalement adapte´ aux mesures SZ, c’est
ne´anmoins de lui que provient l’une des deux de´tections de de´cre´ment SZ sans contrepartie X
(Richards et al., 1997). Le VLA permet d’observer de 0.7 a` 90 cm.
- L’interfe´rome`tre de l’Owens Valley Radio Observatory (OVRO) comprend 6 antennes de
10.4 m de diame`tre. Les observations d’amas de galaxies y sont faites a` 1 cm.
- Au Nobeyama Radio Observatory (NRO), le radio-te´lescope de 45 m permet des obser-
vations de 1.4 cm a` 2 mm.
- Le Ryle Telescope (RT) est un interfe´rome`tre de 8 antennes de 13 m de diame`tre, observant
l’effet SZ a` 2 et 6 cm. C’est au RT que s’est faite la de´tection de PC1643+4631, source SZ sans
contrepartie X (Jones et al., 1993; Jones et al., 1997).
- L’interfe´rome`tre de la Berkeley-Illinois-Maryland Association (BIMA) est constitue´ de
10 e´le´ments de 6.2 m de diame`tre sur lesquels des de´tecteurs fonctionnant a` 1 cm sont installe´s
pour l’observation des amas. Carlstrom et al. (1996; 1999) y ont cartographie´ une trentaine d’amas.
- DiaBolo est un spectrophotome`tre a` deux voies centre´es a` 1.2 et 2.1 mm. Ge´ne´ralement il est
installe´ au foyer du te´lescope de 30 m de l’IRAM 5. DiaBolo est pre´sente´ en de´tail dans le chapitre
suivant ( page 57).
- SuZIE, pour “Sunyaev-Zel’dovich Infrared Experiment” est un instrument bolome´trique
ope´rant a` 1.1, 1.4 et 2.1 mm. SuZIE est installe´ au foyer du te´lescope de 10.4 m du CSO 6.
- Le Swedish ESO Submillimeter Telescope (SEST) est un te´lescope submillime´trique de
15 m de diame`tre installe´ sur le site de La Silla. Il peut eˆtre e´quipe´ d’un photome`tre a` deux canaux
centre´s a` 1.2 et 2 mm (Pizzo et al., 1995).
- SCUBA, pour “Submillimeter Common-User Bolometer Array” est un instrument bo-
lome´trique installe´ au foyer du JCMT 7. Ces deux matrices de 37 et 91 pixels permettent d’observer
a` 350/450 µm et 750/850 µm.
3.6 Implications astrophysiques
Si le but premier des observations SZ e´tait de confirmer ou d’infirmer la nature thermique ou non
thermique du rayonnement X en provenance des amas de galaxies, ses implications astrophysiques
sont multiples. Depuis peu, les mesures d’effet SZ sont franches et de plus en plus nombreuses.
5. Institut de Radio Astronomie Millime´trique
6. CALTECH Submillimeter Observatory, le CALTECH est le CALifornia institut of TECHnologie
7. James-Maxwell-Clark Telescope
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Fig. 3.5 – (a) Rapport normalise´ de la brillance X a` la brillance SZ en fonction du redshift pour un amas de
10 keV. (b) Profil d’amas en X (ligne pointille´e) et en SZ (ligne pleine) pour un amas de 10 keV, avec β = 2/3,
rc = 0.3 h
−1
50 (q0 = 0.5) Mpc, situe´ a` z = 1.
Le stade de la simple de´tection est passe´. Il s’agit maintenant d’exploiter la puissance de cet outil
pour l’e´tude des amas de galaxies.
Les brillances X et SZ diffe`rent de par leur sensibilite´ respective aux conditions physiques du
milieu intergalactique (Tg, ne, Z) et a` la position cosmologique de l’amas (z, H0, Ω0). Dans le cadre
le plus ge´ne´ral possible, les expression de l’e´missivite´ bremsstrahlung (Eq. 2.2) et du parame`tre de
comptonisation (Eq. 3.9) permettent de donner l’expression des brillances X et SZ :


Iν(X) =
1
4π(1 + z)3
∫
l
ǫν(ne,Tg,Z) dl
′
Iν(SZ) =
k
mec2
σT
∫
l
ne Tg Gν(Tg) dl
′
(3.16)
pour un amas de tempe´rature Tg, de densite´ e´lectronique centrale ne et de me´tallicite´ Z situe´ a` un
redshift z. L’e´mission X est suppose´e isotrope et est donc dilue´e dans le volume en expansion de
l’univers (ie: la brillance est affecte´e d’un facteur 1/(1 + z)3).
La brillance SZ pre´sente l’e´norme avantage de ne pas eˆtre sensible a` l’effet de dilution cause´
par l’expansion de l’univers. La figure 3.5 montre le rapport de la brillance X a` la brillance SZ
en fonction du redshift, ainsi que les profils radiaux X et SZ d’un amas. La diffe´rence entre ces
derniers est due a` la de´pendance des deux e´missions en fonction de ne.
3.6.1 Se´lection d’amas de galaxies
Nous avons constitue´ un e´chantillon de 18 amas de galaxies. Les crite`res ayant motive´ la consti-
tution de cet e´chantillon d’amas reposent essentiellement sur des motifs observationnels et s’ins-
crivent notamment dans l’optique de l’exploitation du spectrophotome`tre DiaBolo (cf. Chap. 4,
page 57). Ces 18 sources ont soit de´ja` e´te´ observe´es en SZ, soit sont de solides candidats pour de
futures observations. Leur se´lection a e´te´ effectue´e sur la base de leurs caracte´ristiques X et plus
particulie`rement en conside´rant la tempe´rature du gaz et la luminosite´ de l’amas. Le tableau 3.2
regroupe leurs caracte´ristiques physiques.
Le but de ce travail est premie`rement de pouvoir disposer rapidement de l’ensemble des re´fe´rences
relatives a` chacun de ces amas . Deuxie`mement, la compilation des mesures SZ effectue´es jusqu’a`
pre´sent sur ces amas (cf. section suivante), nous a permis de faire une estimation de la constante
de Hubble a` partir d’un sous e´chantillon de 7 amas (cf. Sec. 3.6.3). Troisie`mement, nous avons
utilise´ cet e´chantillon afin d’effectuer une de´termination statistique de la fraction de gaz des amas
en nous appuyant sur les caracte´ristiques X. Finalement, cet e´chantillon permettra de tester la
5
2
L
’e
ff
e
t
S
u
n
y
a
e
v
-Z
e
l’
d
o
v
ic
h
Tab. 3.2 – Caracte´ristiques d’un e´chantillon d’amas chauds et brillants.
Amas z α δ LX (10
44ergs s−1) Tg T
cool
g β θc ne Ref.
(2000) (2000) [0.1-2.4]keV [2-10]keV [Bol] (keV) (keV) (arcsec) (10−3cm−3)
A2029 (a) 0.077 15h10m55s 05◦43m12s 15.3 19.9 41.8 7.7 (±0.1) 8.5 (±0.4) 0.64 108.0 8.2 (1,2,3)
A478 (a) 0.088 04h13m25s 10◦27m58s 13.2 24.2 53.8 6.6 (±0.1) 8.1 (+1.2,-0,8) 0.67 116.0 7.4 (1,2,4)
A2142 (a) 0.089 15h58m22s 27◦13m59s 20.7 30.4 64.6 8.7 (±0.3) 9.3 (-1.3,-0.7) 0.83 255.0 3.5 (1,2,5)
A2218 0.171 16h35m53s 66◦12m50s 9.3 10.8 23.1 7.0 (±0.3) – 0.65 60.0 5.4 (1,2,6)
A1689 (a) 0.181 13h11m29s -01◦20m41s – 32.4 70.3 9.7 (±0.4) 10.0 (+1.2,-0.8) 0.78 67.8 11.3 (2,23)
A665 0.182 08h30m57s 65◦51m14s 16.3 17.8 38.5 9.0 (±0.5) – 0.66 96.0 4.0 (1,2,7)
A2163 0.201 16h15m46s -06◦08m55s 45.0 60.0 147.0 13.8 (±0.7) – 0.62 72.0 6.65 (2,8)
A2390 (a) 0.230 21h53m37s 17◦41m44s 27.0 41.3 90.8 10.1 (±1.2) 14.5 (+15.5,-5.2) 0.62 35.0 13.8 (2,9,10)
A1835 (a) 0.252 14h01m02s 02◦52m55s 38.5 35.4 96.3 8.2 (±0.3) 9.8 (+2.3,-1.3) 0.66 50.0 11.5 (1,2,11)
ZW3146 (a) 0.291 10h23m40s 04◦11m24s 26.5 36.9 78.6 6.4 (±0.3) 11.3 (+5.8,-2.7) 0.66 33.5 9.9 (1,2,24)
1E0657 (b) 0.296 06h58m30s -55◦56m30s 34.4 – 110.0 17.0 (±2.5) – 0.62 62.0 7.5 (12)
RXJ1347 (a) 0.451 13h47m30s -11◦45m11s 73.0 76.0 210.0 9.3 (+1.1,-1.0) 26.4 (+7.8,-12.3) 0.56 8.4 94.0 (2,14)
CL0016+16 0.545 00h18m33s 16◦26m16s – 26.2 – 9.9 (+1.1,-1.0) – 0.8 50.5 6.5 (15,16)
MS0451 0.550 04h54m11s -03◦01m07s – 22.0 – 10.9 (±1.2) – 0.60 30.0 12.0 (16,17)
CL2236-04 0.552 22h39m32s -04◦30m00s – 4.9 – 6.2 (+2.6,-1.7) – 0.66 11.4 24.4 (18)
RXJ1716 0.809 17h16m48s 67◦08m22s 4.6 8.2 17.4 5.7 (+1.4,-0.6) – 0.42 6.8 14.6 (19)
MS1054 (c) 0.829 10h56m56s -03◦38m18s – 22.4 44.0 12.3 (+3.1,-2.2) – 0.66 56.0 10.7 (20)
WARP0152 (c) 0.833 01h52m42s -13◦57m30s 8.4 – 35.7 5.9 (+4.4,-2.1) – 0.66 30.0 10.7 (21)
AXJ2019 1.0 20h19m18s 11◦27m15s – 8.4 – 8.6 (+4.2,-3.0) – 0.9 17.0 17.0 (22)
(a) Amas a` cooling flow.
(b) Andreani et al. (1999) ont reanalyse´ les donne´es ROSAT-HRI. Ils ont mis en e´vidence une structure bimodale pour cet amas. Les parame`tres correspondant pour les deux composantes
(Est/Ouest) sont β = 0.7/0.49, θc = 73.8/15.6 et ne = 1.5/6.3
(c) La valeur de ne est une estimation (cf. Sec.3.6.1).
(1) Ebeling et al. (1999a), (2) Allen & Fabian (1998), (3) Sarazin, Wise & Markevitch (1998), (4) Allen et al. (1993), (5) Henty & Briel (1996), (6) Birkinshaw & Hughes (1994), (7) Hughes
& Tanaka (1992), (8) Elbaz, Arnaud & Bo¨hringer (1995), (9) Bo¨hringer (1998), (10) Pierre et al. (1996), (11) Allen et al. (1996), (12) Tucker et al. (1998), (13) Andreani et al. (1999), (14)
Schindler et al. (1997), (15) Neumann & Bo¨hringer (1997), (16) Donahue (1999), (17) Donahue (1996), (18) Hattori et al. (1998), (19) Gioia et al. (1999) (20) Donahue et al. (1998), (21) Ebeling
et al. (1999b), (22) Hattori et al. (1997) (23) Holzapfel et al. (1997a) (24) Edge et al. (1994)
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qualite´ avec laquelle la tempe´rature e´lectronique peut eˆtre restitue´e a` partir de leur observation en
submillime´trique (cf. Chap. 6).
Le tableau 3.2 est organise´ de la fac¸on suivante :
Colonne 1 : Nom de l’amas.
Colonne 2 : Redshift.
Colonne 3 et 4 : Ascension droite et de´clinaison donne´es pour l’e´quinoxe 2000.
Colonne 5, 6 et 7 : Luminosite´ X de l’amas dans les bandes d’e´nergie 0.1-2.4 keV, 1-10 keV (5,6)
et luminosite´ bolome´trique X (7).
Colonne 8 et 9 : Tempe´rature du gaz suivant l’hypothe`se d’isothermalite´. Pour les amas a` cooling
flow, la tempe´rature est corrige´e des effets du refroidissement (Allen et Fabian, 1998).
Colonne 10 et 11 : Parame`tres du profil-β : β et rc.
Colonne 12 : Densite´ e´lectronique centrale. Quand elle n’e´tait pas directement disponible dans la
litte´rature, elle a e´te´ estime´e a` partir de la masse totale, de la fraction de gaz et du profil-β.
Pour MS1054 et WARPS0152 ces donne´es n’e´taient pas disponibles. Nous leur avons attribue´
la valeur moyenne de ne sur l’e´chantillon, en excluant du calcul de cette moyenne la plus petite
(A2142) et la plus grande (RXJ1347) valeur : < ne >= (10.7± 5.3)× 10−3 cm−3.
Colonne 13 : Re´fe´rences.
3.6.2 Mesures de l’effet SZ
Le tableau 3.3 compile, pour la se´lection d’amas pre´ce´dente, les re´sultats des observations SZ
effectue´es en direction de ces sources. Tous les amas de l’e´chantillon n’ont pas e´te´ observe´s et/ou
de´tecte´s. Ce tableau est organise´ de la fac¸on suivante :
Colonne 1 : Nom des sources.
Colonne 2 : Longueur(s) d’onde d’observation.
Colonne 3 : De´cre´ment/Incre´ment de tempe´rature mesure´.
Colonne 4 : Parame`tre de comptonisation mesure´.
Colonne 5 et 6 : Parame`tre de comptonisation estime´ a` partir des parame`tres X donne´s dans la
table 3.2. La colonne 6 correspond a` une estimation utilisant la valeur de la tempe´rature du
gaz obtenue apre`s correction de l’effet du cooling flow (colonne 9 du tableau 3.2).
Colonne 7 : H0 estime´e a` partir des mesures en SZ et en X.
Colonne 8 : Re´fe´rences pour les mesures SZ.
A partir des caracte´ristique pre´sente´es dans le tableau 3.2, en supposant un profil-β pour la
distribution du gaz et en utilisant les spectres SZ exacts, nous avons calcule´ les valeurs du parame`tre
de comptonisation a` partir des valeurs des de´cre´ments de tempe´rature rapporte´s dans la litte´rature.
Les valeurs de ∆TRJ ont e´te´ corrige´es des diffe´rences existant entre les parame`tres physiques de
l’amas (Tg, β, rc), que nous avons adopte´s (cf. Tab. 3.2), et ceux utilise´s dans la litte´rature. Si un
spectre SZ approxime´ avait e´te´ suppose´ pour son estimation, nous autions applique´ une correction
inte´grant les effets relativistes en utilisant un spectre SZ exact. Ces ope´rations ont e´te´ effectue´es
sur la valeur de y quand elle e´tait disponible a` la place de ∆TRJ .
3.6.3 Mesures de distances et constante de Hubble
Comme, il a e´te´ pre´cente´ dans le chapitre pre´ce´dent (cf. Sec. 2.6.2), il est possible d’estimer la
valeur de la constante de Hubble par l’analyse combine´e des donne´es X et SZ relatives aux amas
de galaxies. Le meilleur moyen de minimiser les erreurs induites par cette me´thode est de travailler
de manie`re statistique.
Nous avons conside´re´ le sous e´chantillon d’amas pour lesquels nous disposons d’une estimation
de H0 (cf. Tab. 3.3). Nous disposons de 8 de´terminations pour 7 sources (deux estimations existent
pour A2218). Nous avons effectue´ une moyenne statistique ponde´re´e par les erreurs de chacune de
ces de´terminations. Notre estimation de H0 est :
H0 = 46± 8 km/s/Mpc
ou` l’erreur est donne´e a` 68% de confiance. Cette de´termination est compatible a` 1σ avec celle
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Tab. 3.3 – Caracte´ristiques d’un e´chantillon d’amas chauds et brillants.
Amas λ ∆TRJ ySZ yX ycooling H0 Ref.
(mm) (µK) (10−4) (10−4) (km/s/Mpc)
A2029 – – – 1.69 1.87 – –
A478 9.4 -375±28 0.74±0.05 1.27 1.56 32+18
−14
(1)
A2142 9.4 -437±25 0.87±0.05 1.65 1.77 48+43
−29
(1)
A2218 28.0 -750±200 1.41±0.38 1.06 – <102 (2)
8.3 -680±190 1.37±0.38 – – 54+51
−21
(3)
14.8 -620±80 1.19±0.15 – – 65+25
−25
(4)
A1689 1.1/1.4/2.1 – 3.51±0.55 2.97 3.07 – (5)
A665 2.1 2.73±1.08 1.66 – (6)
14.8 -370±70 0.71±0.13 – – 45+12
−12
(7)
A2163 0.63/1.1/1.4/2.1 – 3.42±0.46 3.67 – 71+47
−27
(8)
A2390 – – – 2.97 4.27 – –
A1835 – – – 2.84 3.40 – –
ZW3146 – – – 1.4 2.47 – –
1E0657 2.0 – 2.6±0.8 5.65 – 53+38
−28
(9)
RXJ1347 2.1 – 12.7±3.1 7.38 20.9 (10)
CL0016+16 14.8 -1070±169 2.05±0.32 1.97 – 47+23
−16
(11)
10.0 -568±51 1.10±0.1 – – – (12)
2.1 – 2.53±0.62 – – – (5)
MS0451 2.1 – – 3.76 – –
CL2236 – – – 1.56 – – –
RXJ1716 – – – 0.97 – – –
MS1054(a,b) 2.1 – 2.6±0.4 6.96 – – (13,14)
WARP0152(a) 2.1 – 1.81±0.7 1.78 – – (14)
AXJ2019(a) 2.1 – < 6.2 1.85 – – (14)
(a) La valeurs mesure´e de y a e´te´ obtenue avec les donne´es du photome`tre DiaBolo (cf. Sec. 3.6)
(b) La limite sur le parame`tre de comptonisation est donne´e a` 3σ.
(1) Myers et al. (1997), (2) Uyaniker et al. (1997), (3) Tsuboi et al. (1998), (4) Birkinshaw & Hughes (1994), (5) Holzapfel
et al. (1997a) (6) De´sert et al. (1998) (7) Birkinshaw, Hughes & Arnaud (1991), (8) Lamarre et al. (1998), (9) Andreani et
al. (1999), (10) cf. Papier I ( page 79), (11) Hughes & Birkinshaw (1998), (12) Carlstrom, Joy & Grego (1996), (13) Holder
(e´quipe BIMA/OVRO) communication prive´e, (14) Mesures DiaBolo (resultats pre´liminaires, cf. Chap. 4
de Birkinshaw (1999) obtenue par la meˆme me´thode sur un e´chantillon de 9 amas : H0 = 60 ±
20 km/s/Mpc. Elle s’accorde aussi a` 3σ avec celle tire´e des observations du HST (1998) : H0 =
72± 9 km/s/Mpc.
Dans un avenir proche, la nouvelle ge´ne´ration de satellites X va permettre l’obtention de cartes
a` tre`s haute re´solution d’amas de galaxies. Il en sera de meˆme en ce qui concerne les cartographies
SZ avec l’instrumentation au sol. L’ame´lioration de la qualite´ des de´terminations individuelles et
l’augmentation de leur nombre va permettre de minimiser les erreurs de fac¸on significative sur
l’estimation de H0 par cette me´thode. Un e´chantillon d’une trentaine d’amas devrait eˆtre suffisant
pour l’obtention de H0 a` mieux que 10% pre`s (Sulkanen, 1999).
3.6.4 Proprie´te´s du gaz
A partir des caracte´ristiques X de chacun des amas de l’e´chantillon pre´ce´dent, il est possible de
de´terminer la masse de gaz contenue dans l’amas, ainsi que la masse gravitationnelle. Le rapport de
ces deux masses conduit a` l’estimation de la fraction de gaz, fgaz (cf. Sec. 2.6.1). Nous avons effectue´
cette ope´ration suivant la triple hypothe`se isothermalite´ – e´quilibre hydrostatique – profil-β. Nous
avons estime´ la masse totale et la masse de gaz respectivement a` partir des expressions 2.12 et 2.16
et de´duit la valeur de fgaz pour chacun des amas. La moyenne statistique des valeurs obtenues sur
l’e´chantillon donne alors une estime´e de la fraction de gaz.
Parce que la densite´ e´lectronique entre en compte dans le calcul de la masse de gaz, nous avons
exclu MS1054 et WARPS0152 de cette de´termination statistique de fgaz . En effet, ne disposant
pas d’estimation de ne pour ces deux sources, nous leur avons attribue´ une valeur arbitraire (cf.
Sec. 3.6.1).
A partir de 16 valeurs, nous avons obtenu :
fgaz = 26.2± 15.2%
La dispersion des valeurs de la fraction de gaz des amas de notre e´chantillon correspond a` l’erreur
statistique sur la moyenne de l’e´chantillon. Si elle est relativement importante et ne permet donc
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Tab. 3.4 – Masses et fractions de gaz
Amas Mgas Mtot fgaz
(1014 M⊙) (%)
A2029 1.03 5.19 19.86
A478 0.85 5.14 16.64
A2142 1.32 6.00 21.99
A2218 0.72 4.76 15.27
A1689 1.40 7.77 18.02
A665 1.14 5.71 19.88
A2163 1.53 8.61 17.72
A2390 1.21 6.71 18.02
A1835 1.73 5.62 30.77
ZW3146 0.89 4.50 19.87
1E0657 1.99 10.40 19.08
RXJ1347 2.01 5.71 35.15
CL0016+16 1.36 6.34 21.46
MS0451 1.83 6.54 27.90
CL2236 0.56 4.47 12.66
RXJ1716 0.78 2.63 30.01
MS1054 3.71 7.35 50.44
WARP0152 1.51 4.04 37.30
AXJ2019 0.41 8.34 4.99
pas une de´termination pre´cise de fgaz, elle situe ne´anmoins la valeur de cette fraction de gaz dans
l’intervalle des valeurs ge´ne´ralement de´duites de ce genre d’e´tudes (cf. Sec. 2.6.1).
3.7 conclusion
Le traitement approximatif de l’effet SZ thermique pre´sente un certain nombre d’avantages : il
est re´sume´ par une simple formule analytique (Eq. 3.8), les positions du point d’effet thermique
nul et des pics positif et ne´gatif sont inde´pendantes de la tempe´rature, l’intensite´ de ces pics est
re´gie par le parame`tre de comptonisation, y, qui est proportionnel a` la tempe´rature du gaz et a` la
colonne densite´ e´lectronique sur la ligne de vise´e.
Cependant, il apparaˆıt clairement que le comportement faiblement relativiste des e´lectrons
du milieu intergalactique doit eˆtre inclu dans le traitement de l’effet SZ. Ce comportement est
d’autant plus important que la tempe´rature du gaz est grande, ce qui se retranscrit directement
sur les spectres SZ par un effet de tempe´rature maximum dans le submillime´trique. Actuellement,
les de´veloppements technologiques des instrumentations infrarouges et millime´triques permettent
des mesures de plus en plus pre´cises du signal SZ. Pour la meilleure interpre´tation possible de ces
donne´es, il est indispensable d’utiliser un traitement the´orique ade´quat, afin d’e´viter la propagation
d’erreurs importantes dans les re´sultats.
Une nouvelle fois, aux vues des expressions des brillances X et SZ (cf. Eq. 3.16), il convient
d’insister sur leurs de´pendances respectives en ne
2T
−1/2
g et neTg. Ces e´missions donnent donc des
images diffe´rentes de la re´partition de matie`re et de la structuration thermique du milieu intra-
amas.
Nous disposons ainsi d’outil the´orique ade´quat pour une analyse pre´cise des donne´es SZ,
pre´ssenties pour apporter des informations sur les re´gions exte´rieures de l’amas.
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Mesures d’effet SZ avec DiaBolo
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Jusqu’a` aujourd’hui, la plupart des mesures de l’effet SZ en direction des amas de galaxies a e´te´
obtenue dans le domaine centime´trique (1-15 cm) avec des radio-te´lescopes. Ces de´tections ont e´te´
facilite´es par la maˆıtrise de l’instrumentation et des me´thodes d’observations radio. Aujourd’hui,
les de´tections d’effet SZ en radio sont nombreuses (Birkinshaw, 1999).
Plus rares sont les observations millime´triques. A ces longueurs d’onde les de´tecteurs he´te´rodynes
sont remplace´s par des de´tecteurs bolome´triques plus adapte´s. Le de´veloppement de ces techniques
et de leurs technologies a` ces longueurs d’onde sont plus re´centes. Elles permettent de mesurer
l’effet SZ au voisinage de son pic ne´gatif. Ce type de mesures a e´te´ re´alise´ avec le photome`tre
SuZIE 1 a` 1.1, 1.4 et 2.1 mm (Wilbanks et al., 1994; Holzapfel et al., 1997a; Holzapfel et al., 1997b;
Holzapfel et al., 1997c), un photome`tre italien installe´ au foyer du SEST a` 1.2 et 2 mm (Andreani
et al., 1996; Andreani et al., 1999), ainsi que DiaBolo (pre´sente´ ci-apre`s) a` 1.2 et 2.1 mm.
Les de´tections submillime´triques sont quant a` elles encore plus rares et relativement re´centes :
avec le te´lescope embarque´ en ballon stratosphe´rique PRONAOS 2 en direction de l’amas A2163
(Lamarre et al., 1998), avec SCUBA en direction de RXJ1347-1145 (Komatsu et al., 1999). La
difficulte´ de ces mesures re´side dans le signal astrophysique dont l’e´mission SZ n’est pas force´ment
la composante dominante (poussie`res galactiques et intergalactiques par exemple). De plus, la
sensibilite´ des de´tecteurs a` ces longueurs d’onde est actuellement infe´rieure a` celle des de´tecteurs
millime´triques.
Nous allons dans ce chapitre nous attacher a` de´crire le photome`tre DiaBolo et certains des
re´sultats issus de ses observations.
4.1 Le photome`tre DiaBolo
DiaBolo est un spectro-photome`tre millime´trique a` deux voies, dont les longueurs d’onde cen-
trales sont 1.2 (voie 1) et 2.1 mm (voie 2). Instrument sol, DiaBolo a` jusqu’a` pre´sent e´te´ installe´ au
foyer des radio-te´lescopes suivants : MITO 3 situe´ a` Testa Grigia en Italie, POM-2 4 sur le plateau
de Bure en France et le radio-te´lescope de 30 me`tres de l’IRAM a` Pico Veleta en Espagne. DiaBolo
est un instrument conc¸u et exploite´ par le LAOG 5 (Grenoble), le CRTBT 6 (Grenoble), l’IAS 7
(Orsay) et le CESR 8 (Toulouse). Nous allons donner ici une description relativement succincte
de DiaBolo. Nous renvoyons a` Benoit et al. (1999) pour sa description technique comple`te. La
figure 6.2 pre´sente une vue de DiaBolo (a) installe´ au foyer du te´lescope de 30 m de l’IRAM (b).
4.1.1 Le syste`me optique
L’optique chaude intrinse`que a` DiaBolo est constitue´e d’une unique lentille en polye´thyle`ne.
Les optiques froides sont aussi en polye´thyle`ne et sont maintenues a` 4 K (tempe´rature de l’he´lium
liquide). La figure 4.2 pre´sente les coupes horizontale et verticale du cryostat de DiaBolo. Le signal
pe´ne`tre dans le cryostat par une pupille froide. Il est collimate´ par une lentille (LC1) associe´e a` un
diaphragme (DC1). Une grille dichro¨ıque repartit le signal entre la voie 1 par re´flexion et la voie 2
par transmission. Pour chaque voie, un miroir (MV) replie le faisceau vers une lentille (LV) qui
le focalise sur l’entre´e d’un coˆne de Winston associe´ a` chacun des bolome`tres. Le signal est filtre´
fre´quentiellement avant de´tection. Les re´ponses des filtres sont trace´es sur la figure 4.5.
1. Les diffe´rents instruments, auxquels il est fait re´fe´rence, ont e´te´ de´crits dans le chapitre 3, ( page 50).
2. PROjet NAtional d’Observations Submillime´triques
3.MIllimetric Telescope Observatory
4. Petit Observatoire Millime´trique 2
5. Laboratoire d’Astrophysique de l’Observatoire de Grenoble
6. Centre de Recherche en Tre`s Basses Tempe´ratures
7. Institut d’Astrophysique Spatiale
8. Centre d’Etude Spatiale des Rayonnements
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Fig. 4.1 – DiaBolo installe´ au foyer du te´lescope de 30 m de l’IRAM (Pico Veleta, Espagne).
4.1.2 Le syste`me cryoge´nique
De´veloppe´ par le CRTBT a` Grenoble (Benoit et al., 1994; Benoit et Pujol, 1994), le syste`me
cryoge´nique permet de refroidir les de´tecteurs a` une tempe´rature de 0.1 K de fac¸on a` baisser le
bruit de de´tecteur au plus proche du bruit de photons. La platine des de´tecteurs est maintenue
a` 0.1 K par un syste`me a` dilution de l’He3 dans l’He4. Sur le retour du me´lange, un cycle Joule-
Thomson ouvert assure un second niveau thermique de 1.8 K. La tempe´rature de l’enceinte du
cryostat est celle de l’he´lium liquide, soit 4 K (Fig. 4.3). La contenance du cryostat en he´lium
assure une autonomie d’environ trois jours.
Sa compacite´ fait de DiaBolo, en termes de de´veloppements technologiques, une plateforme
test pour de futures expe´riences ballons ou satellites submillime´triques et millime´triques . Le cryo-
stat et le banc de dilution actuel de DiaBolo constituent un prototype de laboratoire pour les
syste`mes e´quivalents devant e´quiper l’instrument Planck-HFI 9. Un instrument e´quivalent e´quipe
aussi l’expe´rience ballon Archeops, dont le premier vol a eu lieu en Juillet 99 et dont le second est
pre´vu pour juillet 2000.
9. High Frequency Instrument (cf. Sec, 6.2.1, page 107)
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Fig. 4.2 – Sche´mas de l’optique froide de DiaBolo en coupe horizontale (gauche) et en coupe verticale (droite).
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Fig. 4.3 – Sche´mas du syste`me cryoge´nique (gauche) et du syste`me e´lectronique de lecture des bolome`tres (droite).
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4.1.3 Le syste`me de de´tection
Les de´tecteurs sont des bolome`tres (cf. Sec. 3.5.2).
Ils sont agence´s en mini-matrices de trois e´le´ments par
voie sous forme de triangle e´quilate´ral. Chaque bolome`tre
d’une voie est coaligne´ avec son homologue de la seconde
voie. Ainsi, la meˆme zone du ciel est observe´e simul-
tane´ment aux deux longueurs d’ondes. Un bolome`tre per-
met de mesurer un signal proportionnel a` la puissance
totale qu’il absorbe. Le syste`me de lecture de ce signal
a` e´te´ de´veloppe´ au CESR (Fig. 4.3). Il permet d’effectuer
une modulation e´lectronique en sortie des bolome`tres sans
que le signal de modulation n’induise de perturbation de
la thermique des bolome`tres et par conse´quent sans addi-
tion de bruit. Cette modulation permet l’e´limination d’un
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bruit basse fre´quence (Gaertner et al., 1997).
4.2 Observations avec DiaBolo
4.2.1 Atmosphe`re et modulation
En ge´ne´ral, DiaBolo est utilise´ au foyer d’un te´lescope e´quipe´ d’un miroir secondaire vibrant
(MITO, IRAM). Ce dernier permet la modulation spatiale du signal avant de´tection. Cette modu-
lation est assure´e par un balayage rapide en e´le´vation en l’absence de secondaire vibrant (POM2).
Cette ope´ration est ne´cessaire pour s’affranchir de l’e´mission atmosphe´rique. L’e´mission atmosphe´-
rique millime´trique, bien que largement infe´rieure a` celle a` d’autres longueurs d’onde, n’en reste
pas moins pre´ponde´rante au regard du signal astrophysique en provenance du milieu interstellaire
ou du milieu intergalactique.
Base´e sur l’hypothe`se qu’il existe une corre´lation du signal entre les deux positions du miroir
durant une pe´riode d’oscillation, cette modulation est effectue´e a` une fre´quence voisine de 1 Hz
(IRAM) et une amplitude de 150”. Les deux voies de DiaBolo sont centre´es sur deux feneˆtres
atmosphe´riques. La figure 4.5 pre´sente les bandes passantes de DiaBolo ainsi que l’e´missivite´ de
l’atmosphe`re aux longueurs d’onde d’observation.
Pour un signal astrophysique source Iν(0), observe´ au temps t dans une direction faisant un
angle θ avec celle du zenith, le signal de´tecte´ peut s’exprimer :
Iν(θ) = Iν(0)e
−τν(θ,t) (1)
+ ∆τν(θ,t)e
−τν(θ,t)Bν(T¯ ) (2)
+ Bν(T¯ )(1− e−<τν(θ)>t) (3)
(4.1)
ou` τν(θ,t) = τν(0,t)/ sin θ est l’e´paisseur optique ze´nithale a` la fre´quence ν et au temps t. Bν(T¯ )
est la fonction de Planck pour une tempe´rature moyenne T¯ de l’atmosphe`re.
(1) Le continuum de l’e´mission atmosphe´rique est e´limine´ par la modulation du secondaire vi-
brant. La figure 4.4 montre le signal avant (a) et apre`s (b) de´modulation.
(2) Le re´sidu de l’e´mission atmosphe´rique est soustrait par de´corre´lation du signal entre les deux
voies (cf. Sec. 4.3.3). Cette me´thode ne porte pas pre´judice a` l’inte´grite´ du signal astrophy-
sique qui dans le cas de l’effet SZ est, pour ce qui est de la partie thermique, quasiment nul
a` 1.2 mm.
(3) L’atte´nuation du signal astrophysique par l’atmosphe`re est corrige´e en calculant pour chaque
position son e´paisseur optique au moment de l’observation graˆce aux skydip, se´quences d’ob-
servations de l’atmosphe`re permettant la caracte´risation de τν(θ,t) pour une e´le´vation donne´e
(De´sert et al., 1998).
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Fig. 4.4 – Illustration de la de´modulation du signal mesure´ par DiaBolo lors d’une se´quence de cartographie de
Mars en 1999. Le signal temporel brut (a) est de´module´ et filtre´ (b).
4.2.2 Campagnes et sites d’observations
DiaBolo a vu ses premie`res lueurs en Mai 1994 au foyer du te´lescope du MITO. Tout comme
le 30 m de l’IRAM, ce te´lescope posse`de un miroir secondaire vibrant permettant d’effectuer une
modulation du signal avant de´tection. Avec un diame`tre de 2.6 m, ce te´lescope a permis d’atteindre
une re´solution, FWHM 10, de 7.5 arcmin (Benoit, 1999).
Durant les hivers de 1995 a` 1999, POM2, qui peut eˆtre conside´re´ comme le “camp de base”
de DiaBolo, a permis de tester les ame´liorations qui ont e´te´ apporte´es au photome`tre, qu’elles
soient instrumentales (nouvelle optique froide, ajout d’une optique chaude, apport d’amortisseurs,
passage aux mini-matrices de bolome`tres,. . . ) ou informatiques (mise au point et ame´lioration des
programmes d’acquisition et de traitement des donne´es).
L’absence de miroir secondaire vibrant sur POM2 est un re´el handicap. Dans ce cas, un balayage
rapide en e´le´vation est substitue´ a` la modulation spatiale du miroir secondaire vibrant. Nous avons
pu constate´ que cette technique entraˆınait l’addition de bruits microphoniques. En effet, DiaBolo
est fixe´ juste derrie`re l’antenne de POM2 et suit donc tous les mouvements du te´lescope 11. La
re´solution angulaire atteinte sur ce te´lescope est de 4.5 arcmin pour les 2.5 m de diame`tre du miroir
primaire. La recherche de l’effet SZ dans les amas de galaxies n’est donc possible que pour des amas
tre`s e´tendus (A2163, Coma, A2218,. . . ). Jusqu’a` pre´sent, cette recherche reste infructueuse.
L’observation de sources galactiques est de fait toujours relativement plus aise´e, le signal e´tant
beaucoup plus important. Par contre, la re´solution de 4.5 arcmin de POM2 est tout a` fait adapte´e
a` l’e´tude des anisotropies du FRC. Nous ne sommes par ailleurs pas limite´s en terme de temps
d’inte´gration. Bien que la de´tection d’anisotropies du FRC par DiaBolo ne soit pas encore effective,
10. Full Width Half Maximum
11. Nous avons essaye´ un balayage en azimut. Les bruits de microphonie obtenus e´taient alors supe´rieurs a` ceux
du balayage en e´le´vation.
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Fig. 4.5 – Bandes passantes de DiaBolo superpose´es a` la transmission atmosphe´rique (bas de la figure). La partie
haute montre la situation des voies DiaBolo par rapport a` un spectre SZ, thermique (ligne pleine) et cine´tique (ligne
pointille´e). La courbe pleine en gras repre´sente l’aile Raileigh-Jeans d’un spectre de poussie`res type.
les tentatives faites dans cette direction ont permis le de´veloppement d’outils et de me´thodes de
traitement de donne´es propres a` ce type d’observations, et qui s’inscrivent dans la droite ligne de
la pre´paration de la mission Planck Surveyor (Delabrouille, 1998).
DiaBolo a aussi e´te´ utilise´ au foyer du te´lescope de 30 me`tres de l’IRAM durant les hivers 1996,
1997 et 1999. Bien que limite´e dans le temps, chacune de ces campagnes a e´te´ fructueuse. En effet,
la taille du te´lescope permet d’obtenir une re´solution uniquement limite´e par la taille des coˆnes
de Winston place´s en avant des bolome`tres, soit 30 arcsec en 1996 et 22 arcsec en 1997 et 1999.
Dans cette configuration, DiaBolo est actuellement le seul photome`tre millime´trique atteignant
cette re´solution. C’est un avantage, aussi bien pour l’e´tude du milieu interstellaire (cartographie
du de´tail de la structure des re´gions froides) que pour celle du milieu intergalactique (observation
d’amas lointains lumineux inaccessibles par les autres instruments pour cause de dilution dans le
lobe instrumental.)
4.2.3 Objectifs scientifiques
DiaBolo est adapte´ a` la de´tection de toutes les e´missions millime´triques. Cependant, il a e´te´
spe´cialement conc¸u dans le but d’observer l’effet SZ en direction des amas de galaxies. Les deux
bandes photome´triques sont respectivement centre´es a` 1.2 au voisinage du point d’effet thermique
nul pour les mesures de vitesses particulie`res et a` 2.1 mm sur le pic ne´gatif de l’effet thermique pour
la mesure du parame`tre de comptonisation, y (cf. Fig. 4.5). Sa sensibilite´ est a` l’e´chelle des faibles
signaux en provenance des amas : 0.4 mJy/lobe en 1 heure d’inte´gration a` 2.1 mm (e´quivalent a`
y = 3.7 × 10−5). Par conse´quent, les e´missions du milieu interstellaire sont aussi de´tectables, les
niveaux de flux e´tant alors largement plus e´leve´s que ceux des amas.
Les e´missions du milieu interstellaire, observables en millime´trique, proviennent des zones
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denses et froides optiquement e´paisses dans le visible. Elles constituent ge´ne´ralement des complexes
mole´culaires, lieux possibles pour la formation des e´toiles. Ces re´gions contiennent notamment de
la poussie`re sous forme de grains. Les proprie´te´s thermodynamiques de ces grains sont telles qu’ils
e´mettent en continu de l’infra-rouge au millime´trique comme un corps noir modifie´. C’est l’aile
Rayleigh-Jeans (RJ) de leur spectre, qui est observable en millime´trique. La poussie`re absorbe la
lumie`re ultraviolette des e´toiles qu’elle entoure et re´e´met ensuite en infrarouge. La poussie`re se
trouve aussi sous forme de sources e´tendues diffuses dans toute la galaxie, ce sont les cirrus.
Comme il a e´te´ dit pre´ce´demment, les conditions physiques du milieu intergalactique en font un
plasma comple`tement ionise´, dont l’e´mission principale se fait par rayonnement de freinage, en X
(cf Sec 2.2.1, page 29). En millime´trique, le gaz intra-amas est observable indirectement via l’effet
SZ. La difficulte´ re´side dans la faiblesse du signal a` de´tecter (quelques mJy). Ainsi, toute e´mission
parasite, telle l’aile millime´trique du spectre d’une source radio, pre´sente au sein de l’amas, rendra
la mesure plus de´licate. Les premie`res observations du milieu intergalactique avec DiaBolo ont e´te´
rapporte´es par De´sert et al. (1998). Elles concernent les de´tections de trois amas, CL0016+16,
A665 et A2163, lors de la campagne DiaBolo de 1996 au 30 m de l’IRAM.
Plus ge´ne´ralement dans le domaine de l’extragalactique, DiaBolo est aussi adapte´ a` l’observation
du FRC et de ses anisotropies.
4.3 Observation de RXJ1347-1145
Cette section pre´sente les observations de l’amas RXJ1347-1145, obtenues lors de la campagne
de de´cembre 1997 sur le te´lescope de 30 m de l’IRAM. RXJ1347-1145 est l’amas de galaxies le plus
lumineux en X connu jusqu’a` maintenant.
4.3.1 RXJ1347-1145
RXJ1347-1145 est un amas aux proprie´te´s physiques exceptionnelles. Il a e´te´ de´tecte´ en X a`
partir des observations des instruments PSPC et HRI du satellite ROSAT et celles des instruments
GIS et SIS du satellite ASCA (Schindler et al., 1995; Schindler et al., 1997).
ROSAT (RO¨entgen SATellite) est un satellite X ayant permis l’observation d’un grand nombre
d’amas. Il est e´quipe´ de deux instruments, le PSPC (Position Sensitive Proportional Counter)
et le HRI (High Resolution Imager), ope´rant dans la bande d’e´nergie 0.1–2.4 keV. HRI permet
l’imagerie X a` la re´solution angulaire de 6”.
ASCA (Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics) est un satellite dont le but principal
est la spectroscopie X. Ses instruments GIS (Gas Imaging Spectrometers) et SIS (Solid-state Ima-
ging Spectrometers) sont des spectrome`tres a` haute re´solution fonctionnant respectivement dans
les bandes d’e´nergie 0.7–10 keV et 0.4-10 keV.
L’utilisation combine´e de ces instruments pour l’observation de RXJ1347-1145 est comple´mentaire.
La re´solution spatiale est fournie par HRI pour le de´tail de la structure X du milieu intergalac-
tique. GIS et SIS permettent une spectrosopie efficace du gaz indispensable a` la de´termination de
sa tempe´rautre et de sa me´tallicite´.
RXJ1347-1145 est situe´ a` un redshift de z = 0.451, sa luminosite´ bolome´trique est e´gale a`
21× 1045 erg/s, faisant de lui l’amas le plus lumineux aux longueurs d’onde X connu actuellement.
L’ajustement d’un profil-β (cf. Eq. 2.6) aux donne´es ROSAT a permis de de´terminer son rayon de
coeur angulaire θc = 8.4
′′ ± 1.8′′ et β = 0.56 ± 0.04. Cet amas pre´sente un profil X extreˆmement
pique´, mettant en e´vidence un tre`s fort cooling flow (cf. Sec. 2.5). Le taux d’accre´tion de masse
correspondant est supe´rieur a` 3000 M⊙/an dans un rayon de 29”. Schindler et al. (1995) ont rejete´
l’hypothe`se d’une contamination par une source X situe´e au centre de l’amas, qui expliquerait
en partie sa tre`s forte luminosite´. La me´tallicite´ de RXJ1347-1145 (0.33 ± 0.10) est standard
pour un amas de galaxies. Les donne´es spectroscopiques d’ASCA ont permis de de´crire l’e´mission
bremsstrahlung du gaz et d’en de´duire sa tempe´rature Tg = 9.3
+1.1
−1.0 keV et sa densite´ e´lectronique
ne = 0.094 cm
−3. La masse de gaz a e´te´ estime´e a` partir du profil-β : Mgas(r < 1Mpc) = 2.0 ×
1014M⊙. L’hypothe`se de l’e´quilibre hydrostatique (cf. Sec. 2.4.2) conduit a` l’estimation de la masse
totale Mtot(r < 1Mpc) = 5.8× 1014M⊙. De ces deux quantite´s, on de´duit la fraction de masse de
gaz dans l’amas : fgas(r < 1Mpc) = 34%.
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Fig. 4.6 – Carte de RXJ1347-1145 obtenue avec ROSAT-HRI. Le temps de pose est d’environ 35 ksec. Les
contours sont indique´s en pourcentage du maximum d’e´mission, par ordre croissant : 1%, 5%, 10%, 30%, 50%,
70% et 90%.
α[HRI] 13h47m31s
δ[HRI] −11◦45′11′′
redshift 0.451
LX(bol)[HRI] 21± 4× 1045 erg/s
LX(0.1− 2.4 keV )[HRI] 7.3± 0.8× 1045 erg/s
LX(0.7.− 9.0 keV )[GIS] 7.6± 0.1× 1045 erg/s
rc 8.4′′ ± 1.8” (57± 12 kpc)
β 0.56± 0.04
Tg 9.3
+1.1
−1.0 keV
ne 0.094 cm−3
Me´tallicite´ 0.33± 0.10 solaire
Mgas(r < 1Mpc) 2.0× 1014M⊙
Mtot(r < 1Mpc) 5.8× 1014M⊙
fgas(r < 1Mpc) 34%
Rayon du cooling flow 29” (200 kpc)
Temps de refroidissement 1.2× 109ans
Taux d’accre´tion de masse ≥ 3000M⊙/an
Tab. 4.1 – Proprie´te´s physiques de l’amas RXJ1347-1145 (d’apre`s Schindler (1997).
Malgre´ son redshift, RXJ1347-1145 pre´sente des proprie´te´s exceptionnelles d’un syste`me rela-
tivement bien relaxe´. Cependant, un certain nombre d’incertitudes entache les donne´es X. L’hy-
pothe`se de l’isothermalite´ du gaz me´riterait d’eˆtre confirme´e/infirme´e observationnellement. La
pauvre re´solution spatiale d’ASCA ne permet pas cette observation sur un amas au profil aussi
pique´. La luminosite´ est en partie due au cooling flow, ne´anmoins, compte tenu de la forte densite´
e´lectronique du gaz, il est possible que cet amas ait une distribution relativement e´tendue. Cet
aspect pourrait avoir e´chappe´ aux observations X du fait de la de´pendance quadratique en ne de
l’e´mission free-free.
Les caracte´ristiques physiques de RXJ1347-1145 sont re´pertorie´es dans le tableau 4.1. La fi-
gure 4.6 pre´sente la carte obtenue avec ROSAT-HRI.
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Fig. 4.7 – Sche´ma de principe du mode @amas. Pour toute la dure´e du balayage, le te´lescope est fixe´ (faisceau
pointille´-gras). La source de´file graˆce a` la vitesse de rotation de la Terre a` 15 cos δ arcsec/sec a` partir de la position
(1) en de´but de balayage, jusqu’a` la position (3) en fin, via la postion (2) ou` elle passe dans le faisceau du te´lescope.
La modulation de 150” est effectue´e a` e´levation constante (faisceau en points) a` 1 Hz.
4.3.2 Campagne de de´cembre 1997 a` l’IRAM
Ces particularite´s faisaient de RXJ1347-1145 une source toute indique´e pour DiaBolo. Il a donc
e´te´ observe´ pendant la campagne de de´cembre 1997 au 30 m de l’IRAM pendant une dure´e de 16
heures.
La proce´dure adopte´e pour l’observation des amas (ie: @amas) inclut l’utilisation du miroir se-
condaire vibrant a` une fre´quence de 1 Hz et avec une amplitude de modulation de 150”. En fixant le
te´lescope en azimut et en e´le´vation, l’utilisation de la rotation de la Terre permet d’effectuer un ba-
layage de la source en ascension droite. Ainsi, une se´quence de cartographie est re´alise´e en recalant
le te´lescope de fac¸on a` ce qu’il pointe au milieu du balayage suivant et en le de´calant en de´clinaison
de 5” par rapport au pre´ce´dent. Chaque balayage constitue alors une ligne de la carte. Une se´quence
d’observation permet d’obtenir une carte de 120′′×55′′ dans les axes de coordonne´es ce´lestes (α,δ).
Cette me´thode permet de minimiser les bruits de microphonie et le parasitage e´lectromagne´tique
qui peuvent eˆtre produits par le fonctionnement des moteurs du te´lescope. La source est centre´e
alternativement dans le faisceau de modulation positif puis ne´gatif, afin de soustraire les signaux pa-
rasites induits par l’environnement de l’antenne. La modulation s’effectuant en azimut, sa direction
n’est pas aligne´e avec celle du balayage. D’autre part, l’amplitude de modulation est suffisamment
grande devant la taille de l’amas afin que le champ de re´fe´rence se trouve toujours hors de l’amas.
Le principe du mode @amas est illustre´ sur la figure 4.7.
4.3.3 Proce´dure de re´duction des donne´es
La re´duction des donne´es comporte plusieurs e´tapes :
1. Un nettoyage des transcients dus aux impacts des rayons cosmiques.
2. Une de´modulation synchrone du signal prenant en compte la fre´quence de modulation du
miroir secondaire (cf. Fig. 4.4).
3. Une de´corre´lation entre les signaux de deux bolome`tres ayant la meˆme ligne de vise´e (un
bolome`tre de chaque voie) : le signal corre´le´ temporellement entre les signaux de la voie 1
et de la voie 2 est soustrait au signal de la voie 2. Ce signal corre´le´ est principalement duˆ
a` l’e´mission atmosphe´rique dont le comportement spectral est diffe´rent de celui de l’effet
SZ. Cette soustraction ne porte donc pas pre´judice a` la de´tection de ce dernier. Ne´anmoins,
l’action de cette de´corre´lation est prise en compte dans la mode´lisation du signal.
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Fig. 4.8 – Lobes de DiaBolo au foyer du 30 me`tres de l’IRAM a` 1.2 mm (a) et a` 2.1 mm (b) obtenus a` partir
d’une cartographie de Mars (suppose´e source ponctuelle). (c) et (d) Observation d’une source ponctuelle (3C273)
suivant le mode d’observation @amas, utilisant la rotation de la Terre (te´lescope fixe). La source est le´ge`rement
alonge´e en raison de la vitesse de balayage naturelle (15 arcsec/sec pour une source proche de l’e´quateur).
4. Une correction de l’opacite´ de l’atmosphe`re est effectue´e a` partir de la mesure de la puissance
totale du bolome`tre. L’opacite´ du ciel est e´talonne´e a` partir de skydip, des sondages de
l’atmosphe`re re´alise´s en faisant varier l’e´le´vation du te´lescope (De´sert et al., 1998).
5. Le bruit basse fre´quence des de´tecteurs est e´limine´ par soustraction d’une ligne de base
supporte´e par 60% des donne´es d’un balayage : 30% a` chacune des extre´mite´s.
6. Chaque carte produite par une se´quence d’observation est ree´chantillonne´e sur une grille
re´gulie`re en (α,δ). On corrige ainsi des effets de rotation de champs des bolome`tres dans le
re´fe´rentiel Nasmyth du te´lescope.
7. Une carte moyenne est obtenue pour chacun des bolome`tres en sommant les cartes re´sultant
des diffe´rentes se´quences d’observation. Certaines de ces cartes ont e´te´ exclues de cette
moyenne a` partir du moment ou` la valeur rms, de pixel a` pixel, de leur signal se trou-
vait eˆtre supe´rieure a` 1.5 fois la me´diane des valeurs rms de l’ensemble des cartes pour un
bolome`tre. Les cartes exclues correspondent a` des observations re´alise´es dans des conditions
me´te´orologiques de´favorables.
8. Une carte finale est obtenue pour chaque voie (1.2 mm et 2.1 mm) par sommation des cartes
moyennes des trois bolome`tres d’une voie.
4.3.4 Lobes et Etalonnages
La validation de la qualite´ du pointage d’une source a e´te´ effectue´e par des cartographies
re´gulie`res de sources de re´fe´rence comme Mars, Saturne, Uranus, certains quasars (3C273, 3C84)
et certaines sources galactiques en fonction de leur visibilite´ au moment de l’observation. Nous
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avons choisi d’utiliser les observations de Mars pour caracte´riser les lobes de DiaBolo et pour
effectuer l’e´talonnage photome´trique du signal.
En De´cembre 1997, le diame`tre apparent de Mars e´tait de 5”. Par rapport au lobe de DiaBolo,
Mars peut donc eˆtre conside´re´e comme une source ponctuelle. L’erreur absolue sur l’e´talonnage
photome´trique ainsi obtenu ne de´passe pas 25% a` 1.2 mm et 15% a` 2.1 mm.
Les largeurs a` mi-hauteur (FWHM) de´duites a` partir des observations de Mars sont de 24”
et 22” a` 1.2 mm et 2.1 mm respectivement. De part sa proximite´ de la Terre, la vitesse propre
apparente de Mars est importante. Elle rend sa cartographie en (α,δ) dans le mode d’observation
@amas de´licate. Mars a donc e´te´ cartographie´e en azimut-e´le´vation, (az,el), avec une vitesse de
balayage plus faible que celle du mode d’observation des amas.
La vitesse de balayage du mode @amas est suffisamment grande en comparaison de la pe´riode
de modulation du miroir secondaire vibrant pour que le signal soit e´tale´ dans la direction du
balayage (ie: l’ascension droite). Ainsi le lobe DiaBolo dans ce mode d’observation est asyme´trique
et a pour FWHM, dans le re´fe´rentiel (α,δ), 28” a` 1.2 mm et 22” a` 2.1 mm. Cette de´formation a e´te´
mesure´e expe´rimentalement par les observations d’un quasar, 3C273, dont la de´clinaison (∼ 2◦) est
proche de celle de RXJ1347-1145. La figure 4.8 pre´sente les lobes DiaBolo pour chacun des modes
d’observation.
A partir du signal e´lectrique et de la forme des lobes, le principe de l’e´talonnage peut se formuler
de la fac¸on suivante :


Source e´tendue :
U(ν¯) = Cν
∫
∆ν
τν(ν)Iν(ν)dν
∫
−→
Ω
P (
−→
Ω′ −−→Ω)L(−→Ω′)d−→Ω′
Source ponctuelle :
U(ν¯) = Cν
∫
∆ν
τν(ν)Iν(ν)dν
∫
−→
Ω
δ(
−→
Ω′ −−→Ω)L(−→Ω′)d−→Ω′
(4.2)
ou` U(ν¯) est le signal mesure´ en Volts. Cν est le coefficient d’e´talonnage pour la fre´quence ν¯. Il
permet le passage des unite´s de mesure aux unite´s astrophysiques. Pour une source e´tendue de
profil normalise´ P (
−→
Ω′ − −→Ω) ou une source ponctuelle, l’intensite´ spe´cifique Iν est inte´gre´e dans
le lobe normalise´ de l’instrument L(
−→
Ω′) et sur la bande passante (∆ν) apre`s correction de la
transmission normalise´e du filtre τν(ν).
4.3.5 Caracte´risation du bruit
Afin de valider le niveau de bruit obtenu a` la fin de la chaˆıne de traitement de donne´es,
nous avons caracte´rise´ sur un “champ vide” l’e´volution du niveau de bruit en fonction du temps
d’inte´gration. Ce champ correspond en fait a` la direction de la source VLA1312+4237, (α,δ)2000=
(13h12m17s, 42◦37m30s), pour laquelle aucun signal n’a e´te´ mis en e´vidence par DiaBolo.
Richards et al. (1997) ont rapporte´ la de´tection dans cette direction d’un de´cre´ment de 13.9±
3.3µJy (−250± 60 µK) a` 8.44 GHz lors d’une observation au VLA. Le champ de vue correspond
a` une partie du HDM 12 et avait e´te´ pre´alablement observe´ au VLA a` 8.44 GHz (Windhorst et al.,
1995). Il contient deux quasars dont la distance angulaire (90′′), les formes diffe´rentes de leur
absorption Lα, tout comme la forme de leur continuum excluent l’hypothe`se d’une double image
d’un meˆme objet par un effet de lentille gravitationnelle. Les observations ROSAT-HRI n’ont pas
re´ve´le´ de contrepartie X et font de ce de´cre´ment de type SZ un amas sombre. Richards et al.
(1997) le situent a` un redshift de z = 2.56, ce qui semble eˆtre confirme´ par la pre´sence a` des
redshifts e´quivalents d’une concentration de sources Lα autour des deux Quasars (Campos et al.,
1999). Campos et al. ont estime´ la probabilite´, pour que cette concentration a` de tels redshifts soit
ale´atoire, a` 5× 10−5. Ils ont sugge´re´ que les objets associe´s a` ces e´missions Lα et le de´cre´ment SZ
pourraientt faire partie d’une grande structure, telle un filament ou un proto-amas.
VLA1312+4237 a e´te´ l’une des cibles d’observation de la campagne DiaBolo 1997 au 30 m de
l’IRAM. Nous avons inte´gre´ dans sa direction (1h12m17s, 42◦37m30s)2000 durant 20 heures. Aucun
12. HST Medium Deep Survey
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Fig. 4.9 – Evolution de la sensibilite´ de DiaBolo en fonction du temps d’inte´gration pour la voie 1 (losanges) et
la voie 2 (triangles) pour des pixels de 5′′ × 5′′. Les droites en traits pleins repre´sentent les meilleurs ajustements
dans le cas d’un bruit blanc (ie: le bruit diminue en
√
t).
de´cre´ment significatif n’est ressorti de notre analyse des donne´es. La limite supe´rieure a` 3σ en
terme de parame`tre de Comptonisation est y < 1.5 × 10−4. Cette valeur reste compatible avec
celle de´duite du de´cre´ment a` 8.44 GHz, y = (4.6 ± 1.1) × 10−5, si l’on suppose le signal de type
SZ thermique. Si par contre le signal est de type SZ cine´tique, la valeur attendue pour la vitesse
particulie`re de la source est vp ∼ 2500 km/s (pour un milieu d’e´paisseur optique τ = 0.01), ce qui
correspond a` un parame`tre de comptonisation de y = 0.7 × 10−4. Le profil obtenu sur ce champ
VLA1312+4237 a e´te´ trace´ sur la figure 2 du papier I ( page 79).
Disposant d’un champ “vide” correspondant a` une dure´e de 20 heures d’observation, nous
avons choisi de l’utiliser pour e´tudier l’e´volution du bruit avec le temps d’inte´gration. L’ensemble
des observations du champ VLA1312+4237 repre´sente 287 cartes (se´quences). Cet ensemble est
divise´ en blocs, dont les donne´es sont moyenne´es pour donner une carte correspondant a` un temps
d’inte´gration fixe´. En augmentant la taille du bloc de fac¸on a` augmenter le temps d’inte´gration, il
est ainsi possible d’e´tudier la dispersion du signal moyen sur des jeux de donne´es inde´pendantes.
Bien sur, plus le temps d’inte´gration augmente et plus la statistique du nombre de bloc diminue. Le
temps d’inte´gration maximum obtenu est de 5 heures, et correspond a` la moyenne de 64 se´quences.
Nous avons aussi pu ve´rifier que l’e´volution du bruit se faisait en racine carre´ du temps d’inte´gration
(ie: bruit blanc, cf. Fig. 4.9). Nous avons ainsi pu ve´rifier que les valeurs du bruit interpolle´es a`
des temps d’inte´gration e´quivalents de ceux obtenus sur RXJ1347-1145 e´taient cohe´rentes avec les
barres d’erreurs de´rive´es du traitement des donne´es.
4.3.6 Re´sultats
Cartes et profils
La figure 4.10 pre´sente la carte du coeur de RXJ1347-1145 a` 2.1 mm. Cette carte met en
e´vidence un tre`s fort effet SZ en direction de RXJ1347-1145. Cependant, sa position est de´cale´e
d’environ 25′′ par rapport a` celle du maximum d’e´mission X (contours HRI sur la carte). Si l’effet
SZ correspondant est thermique, le parame`tre de comptonisation associe´ est de l’ordre de 10−3.
Nous allons montrer que ce de´calage peut eˆtre explique´ par la pre´sence d’une source radio (sa
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position est marque´e par un point sur la carte) dont l’e´mission positive millime´trique comblerait
en partie celle ne´gative de l’effet SZ. Ceci permet de comprendre l’asyme´trie pre´sente´e par le profil
en ascension droite de l’amas (Fig. 4.11).
Mode´lisation de l’e´mission SZ
Nous avons choisi de mode´liser la distribution spatiale du milieu intergalactique par un profil-
β avec pour caracte´ristiques celles de´rive´es des observations X (cf. Table 4.1). Nous coupons la
distribution du gaz a` un rayon de rlim = 15rc. La brillance de surface peut alors s’exprimer sous
la forme :
I(ν¯,
−→
Ω) = y
∫
∆ν
τ(ν) SZ(ν,Tg)dν
∫
−→
Ω
P (
−→
Ω) L(
−→
Ω −−→Ω′) d−→Ω′ (4.3)
ou`
−→
Ω est la direction vise´e par le te´lescope, τ(ν) est l’efficacite´ (normalise´e) de la bande passante
et SZ(ν,Tg) est la densite´ spectrale exacte de l’effet SZ thermique pour un parame`tre de compto-
nisation unite´ (solution de l’e´quation inte´grodiffe´rentielle 3.1.3, page 41). P (
−→
Ω) est la distribution
angulaire normalise´e de l’amas (inte´grale en chaque point le long de la ligne de vise´e du profil-β,
calcule´e nume´riquement).
Contamination par les source ponctuelle
Deux sources radio ont e´te´ de´tecte´es dans le NVSS 13 a` proximite´ de RXJ1347-1145 (Condon
et al., 1998). L’une d’elle est particulie`rement proche du centre de l’e´mission X et est probablement
associe´e a` la galaxie cD centrale, (α,δ)2000= (13
h47m30.67s, -11◦45m8.6s). Cette source a e´te´ ob-
serve´e au VLA, a` OVRO et au NRO respectivement a` 1.4, 28.5 et 105 GHz. Komatsu et al. (1999)
ont compile´ ces observations et en ont de´duit le spectre radio suivant :
Fν(ν¯) = (55.7± 1.0)
( ν¯
1GHz
)−0.47±0.02
mJy (4.4)
ou` ν¯ est la fre´quence centrale de la bande photome´trique. Nous avons fait l’hypothe`se que cette
loi de puissance restait valable dans le millime´trique. Cette hypothe`se est le´gitime dans la mesure
ou` les profils spectraux de l’e´mission des radio-sources sont extreˆmement varie´s et qu’il est difficile
de faire ressortir de la compilation de nombreuses observations de radio-sources un profil universel.
Nous sommes maintenant en mesure d’extrapoler le flux de cette source a` 2.1 et 1.2 mm :


Fν(1.2mm) = 3.7± 0.4 mJy/lobe
Fν(2.1mm) = 4.9± 0.5 mJy/lobe
Parce que cette contribution ne peut eˆtre ne´glige´e, nous avons inclu dans notre mode´lisation
une composante due a` cette source ponctuelle. Elle peut s’exprimer de manie`re analogue a` celle de
l’effet SZ :
I(ν¯,
−→
Ω) =
∫
∆ν
τ(ν) Fν(ν) dν
∫
−→
Ω
δ(
−→
Ω −−→Ω radio) L(−→Ω) d−→Ω (4.5)
13. NRAO VLA Sky Survey, NRAO : National RadioAstronomical Observatory
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Fig. 4.10 – Carte de la re´gion centrale de RXJ1347-1145 a` 2.1 mm. La carte a e´te´ filtre´e par une gaussienne
de 25” de FWHM. Le bruit sur la carte est de l’ordre de 1 mJy/lobe. L’e´mission X est superpose´e sous forme de
contours. Le point indique la position de la source ponctuelle radio.
Fig. 4.11 – Profil en assension droite de RXJ1347-1145 a` 2.1 mm (Le profil a e´te´ filtre´ par une gaussienne de
25” de FWHM). Les donne´es sont trace´es avec leurs barres d’erreurs associe´es a` 1σ. Le meilleur ajustement (ligne
pleine) combine une composante SZ (ligne en points) et une composante de source ponctuelle est (ligne pointille´e).
La courbe en tirets-points correspond a` une source ponctuelle ayant la meˆme amplitude que le de´cre´ment SZ. Elle
montre que le signal SZ observe´ est plus e´tendu qu’une source ponctuelle. Le profil obtenu en direction du champ
de VLA1312+4237 (cf. Sec. 6.3.1) est trace´ pour indique´ le niveau de sensibilite´ de DiaBolo.
72 Mesures d’effet SZ avec DiaBolo
Simulations et ajustement
De fac¸on a` reproduire le plus fide`lement les donne´es, nous avons effectue´ des simulations d’ob-
servations sur la carte mode`le de´crite par l’e´quation 4.3. Chaque se´quence d’observation a e´te´
reproduite en prenant en compte les informations de pointage et de la modulation due au miroir
secondaire vibrant. Le jeu de donne´es ainsi obtenu a e´te´ traite´ de la meˆme fac¸on que celui des
donne´es re´elles en suivant les diffe´rentes e´tapes de´crites dans la section 4.3.3. Le profil final ainsi
obtenu a` 2.1 mm a e´te´ ajuste´ aux donne´es par une me´thode de maximum de vraissemblance, en
laissant libre le parame`tre de comptonisation et le flux de la source radio.
Soit un mode`leM contenant −→p = (p1...pn) parame`tres. Il est ajuste´ a` un jeu de m donne´es D
dont les erreurs associe´es sont Σ. La probabilite´ d’obtenir −→p sachant (D,Σ) etM est directement
proportionnelle a` la fonction de vraissemblance L(−→p ) :
L(−→p ) ≡ P (D,M | −→p ) (4.6)
Conside´rons la loi de distribution des erreurs entre le mode`le et les donne´es. En supposant que
la statistique du bruit associe´ aux mesures est gaussien, cette distribution des erreurs suit la loi du
χ2. La probabilite´ d’obtenir l’e´chantillon D est alors :
L(−→p ) =
m∏
i=1
exp− (Di −Mi(
−→p ))2
Σ2i
(4.7)
En d’autres termes, la fonction de vraissemblance s’e´crit L = exp(−χ2/2). Dans certains cas,
les contraintes impose´es sur les parame`tres peuvent eˆtre exprime´es sous forme de lois de probabilite´
B. La probabilite´ P (D | −→p ,M) s’obtient alors par une analyse bayesienne de la loi de distribution
des parame`tres (Kno¨dlseder, 1997) :
P (D | −→p ,M) =
n∏
j=1
Bj(−→p ) L(−→p ) (4.8)
Trouver les parame`tres optimaux sachant D (ie: les plus probables) revient a` maximiser la
fonction de vraissemblance.
Dans le cas des donne´es de RXJ1347-1145, les valeurs correspondantes au meilleur ajustemement
sont obtenues pour un χ2 re´duit de 1.3 :


y = 12.7+2.9−3.1 × 10−4
Fν(2.1 mm) = 6.1
+4.3
−4.8 mJy/beam
Les barres d’erreur sont donne´es a` 68% de confiance (cf. Fig. 4.12). Le profil en ascension droite
correspondant au meilleur ajustement est pre´sente´ sur la figure 4.11 (courbe pleine). Il reproduit
l’asyme´trie du profil des donne´es, due a` la contribution (positive) au signal de la radio-source, qui
remplie donc en partie le de´cre´ment SZ. Le flux de´duit a` 2.1 mm est compatible avec la valeur
extrapole´e a` partir du spectre radio.
En second lieu, nous avons fixe´ la contribution de la radio-source a` la valeur extrapole´e a` 2.1 mm
a` partir de l’expression 4.4, soit Fν(2.1mm) = 4.9 mJy. De plus, le parame`tre de comptonisation
et le rayon de coeur de l’amas ont e´te´ laisse´s libres. Pour un χ2 re´duit de 1.2, nous avons obtenu :


y = 13.2+0.2−2.6 × 10−4
θc < 22
′′ a` 3σ
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Fig. 4.12 – Fonction du vraissemblance dans le plan (y,Fν).
Nos donne´es ne sont pas suffisantes pour contraindre le rayon de coeur de fac¸on significative.
Notre limite supe´rieure a` 3σ s’accorde cependant a` la valeur de´duite des donne´es X. Notre difficulte´
a` de´terminer le rayon de coeur peut s’expliquer par la limitation de la taille de la carte, et ce
malgre´ la mode´lisation rigoureuse de la proce´dure d’observation. Une cartographie plus e´tendue de
RXJ1347-1145 permettra de contraindre plus fortement cette de´termination (cf. Sec. 4.4.2).
Les valeurs obtenues pour le parame`tre de comptonisation dans les deux cas sont cohe´rentes.
4.3.7 Discussion
Notre de´tection confirme que RXJ1347-1145 est un amas tre`s chaud et massif. Nous avons
mesure´ dans sa direction le plus fort de´cre´ment SZ jamais observe´.
Notre valeur du parame`tre de comptonisation y = 12.7+2.9−3.1 × 10−4 est deux fois supe´rieure a`
la valeur extrapole´e des donne´es X : yXray = (7.3± 0.7)× 10−4. Comme y ∝ neTgrc, notre valeur
de y sous tend soit une colonne densite´ nerc, soit une tempe´rature plus grande d’un facteur deux.
Si l’on utilise la tempe´rature du gaz de´duite des spectres X, la masse correspondante est donc
quasiment deux fois plus importante que celle estime´e a` partir des observations X. Ce re´sultat
s’accorde avec les de´terminations faites par des me´thodes de lentilles gravitationnelles (Fischer et
Tyson, 1997; Sahu et al., 1998). Cependant notre incertitude sur y ne nous permet pas de conclure
de´finitivement dans ce sens.
Il est aussi possible que la tempe´rature soit plus grande. Le flux X est domine´ dans cet amas par
le tre`s fort cooling flow en son centre. De ce fait, il est fort possible que ce dernier ait biaise´ l’analyse
X (rayon de coeur, tempe´rature). Dans une analyse inde´pendante, Allen & Fabian (1998) ont tenu
compte de l’e´mission du cooling flow et apre`s correction de son effet, ont de´duit une tempe´rature du
gaz de Tg = 26.4
+7.8
−12.3 keV. Ce re´sultat est compatible avec la valeur de la tempe´rature ne´cessaire
pour produire le de´cre´ment observe´ avec DiaBolo : Tg = 16.2± 3.8 keV, si l’on suppose dans ce cas
que le produit nerc est celui de´duit de l’analyse X. En supposant l’e´quilibre hydrostatique e´tabli,
l’augmentation de la tempe´rature signifie une augmentation de la masse totale de l’amas et donc
une diminution de la fraction de gaz (ie: si tous les autres parame`tres restent inchange´s). Pour
Tg = 16.2±3.8 keV, la masse totale de RXJ1347-1145, calcule´e a` partir de l’e´quation de l’e´quilibre
hydrostatique (cf. Sec. 2.10), est Mtot(r < 1Mpc) = (1.0 ± 0.3) × 1015 M⊙, correspondant a` une
fraction de gaz de fgaz = (19.5± 5.8) %.
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Fig. 4.13 – RXJ1347-1145 vu par DiaBolo en 1999. Les contours correspondent a` l’e´mission X pour les niveaux
de 3, 5, 10, 30, 50, 70 et 90%.
Fig. 4.14 – MS1054 vu par DiaBolo (donne´es 1999 et 2000). Les contours correspondent a` l’e´mission X pour les
niveaux de 3, 5, 10, 30, 50, 70 et 90%.
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Tab. 4.2 – Amas Sources (1999)
Amas z ∆α×∆δ T I(a)eff
RXJ1347-1145 0.451 4′ × 4′ 16.5
MS 1054 0.829 4′ × 4′ 17.0
Cl0152 0.833 4′ × 0.7′ 1.4
PC 1643 >2.8(b) 4′ × 4′ 24.0
(a) Temps d’inte´gration effectif en heures.
(b) Kneissl, Sunyaev & White (1998)
4.4 Observations de Janvier 1999
4.4.1 Sources et strate´gie d’observation
La strate´gie d’observation adopte´e lors de cette campagne est similaire a` celle de 1997 moyen-
nant quelques adaptations. Si nous avons conserve´ le principe de l’utilisation de la rotation de la
Terre comme moteur du balayage de la source, nous avons cependant opte´ pour une couverture
spatiale plus grande des sources, avec pour but la recherche d’e´mission e´tendue en direction des
amas cibles (cf. table 4.2). Les cartes re´alise´es couvrent en ge´ne´ral un champ de 4′ × 4′.
RXJ1347-1145 La cartographie de la partie centrale de cet amas a re´ve´le´ un tre`s fort de´cre´ment
SZ. Il e´tait donc le´gitime de chercher une e´mission e´tendue. D’autre part l’e´mission X, une
fois corrige´e de la contribution du fort cooling flow, laisse supposer la pre´sence d’un halo de
gaz tre`s chaud (Allen et Fabian, 1998). Il e´tait fondamental d’e´tendre la couverture de cette
source de fac¸on a` confirmer notre de´tection (cf. Sec. 4.3.1).
MS1054 De´tecte´ dans le EMSS, observe´ avec ROSAT, situe´ a` un redshift de z = 0.829, cet amas
est l’un des plus lointains connus (Donahue et al., 1999). Sa tempe´rature de 12.3 keV en fait
une source tout indique´e pour DiaBolo. Il est malgre´ sa distance relativement e´tendu, et sa
cartographie X semble re´ve´ler un amas double.
WARPS0152 De´tecte´ par Ebeling et al. (1999b), cet amas du WARPS (Wide Angle ROSAT
Pointed Survey) n’a e´te´ observe´ que tre`s peu de temps. Beaucoup moins chaud que MS1054,
il est cependant lui aussi relativement e´tendu et la distribution de son e´mission X pre´sente
une certaine structuration.
PC1634 Jones et al. (1993; 1997) ont rapporte´ la de´tection a` 5 GHz avec le Ryle te´lescope d’un
de´cre´ment SZ en direction d’un Quasar double. Cette de´tection n’a pas e´te´ confirme´e par les
16 ks d’observations X de ROSAT–PSPC (Kneissl et al., 1998).
Les caracte´ristiques de ces amas sont de´taille´es dans la table 3.2 ( page 52).
Des cartes de ces quatre sources ont e´te´ obtenues en suivant le processus de traitement de
donne´es de´crit dans la section 4.3.3. Elles sont pre´sente´es a` 2.1 mm (cf. Fig. 4.13, 4.14, 4.15, 4.16)
apre`s un filtrage par une gaussienne de 25” de FWHM (taille e´quivalente a` celle du lobe).
4.4.2 Analyse pre´liminaire pour RXJ1347-1145
Pour cette analyse pre´liminaire des donne´es 1999 de RXJ1347-1145 (cf. Fig. 4.13), nous n’avons
pas effectue´ de mode´lisation aussi rigoureuse que pre´ce´demment (cf. Sec. 4.3.6). Nous avons utilise´
un spectre SZ exact a` 9.3 keV et ajuste´ un profil-β a` la carte a` 2.1 mm en laissant libre le parame`tre
de comptonisation et le rayon de coeur. La fonction de vraissemblance de cet ajustement est
pre´sente´e sur la figure 4.17a et les parame`tres optimaux correspondant a` son maximum sont :


y = 5.4+0.38−0.30 × 10−4
rc = 53.0
+9.4
−6.0 arcsec
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Fig. 4.15 – WARP0152 vu a` 2.1 mm par DiaBolo (donne´es 2000). Les contours correspondent a` l’e´mission X
pour les niveaux de 1, 10, 30, 50, 70 et 90%.
Fig. 4.16 – PC1643 vu par DiaBolo en 1999.
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Fig. 4.17 – Contours a` 68% et 99% de confiance dans le plan (y,θc) pour les donne´es RXJ1347-1145 1999.
La valeur du parame`tre de comptonisation est compatible a` 95% de confiance avec celle de´duite
des donne´es 1997. Elle confirme la forte intensite´ de l’e´mission SZ en direction de cet amas. La car-
tographie de 4′×4′ nous permet de´ja` de fixer de fortes conbtraintes sur la valeur de rc. Notre valeur
est largement supe´rieur a` celle de´duite des X (ie: 8.4”). Cette diffe´rence peut eˆtre due a` la pre´sence
du cooling flow dont la contribution a` la luminosite´ X de l’amas lui donne cet aspect extre`mement
pique´. Comme nous l’avions escompte´, nous avons mis en e´vidence une e´mission e´tendue en direc-
tion de l’amas, dont la source pourrait eˆtre attribue´e a` des re´gions peu denses et donc non de´tecte´es
en X. La qualite´ de ces re´sultats confirme la ne´ce´ssite´ d’effectuer des cartographies SZ e´tendues
des amas.
En plus de la source radio proche du centre de l’amas, une deuxie`me est pre´sente dans notre
champ d’observation. De´tecte´e comme la premie`re dans le NVSS, son flux est de 20.4 ± 3.4 mJy
a` 1.4 GHz et elle se trouve au sud du maximum de l’e´mission X : (α,δ)2000=(13
h47m30.11s,-
11◦45m30.2s). Cependant, il semble relativement difficile d’extrapoler la contribution que pourrait
repe´senter cette source a` 2 mm. Ainsi, nous avons ne´glige´ sa pre´sence et comme nous l’avons fait
dans la section 4.3.6, nous avons uniquement pris en compte la contributions de la radio source
centrale dans l’ajustement des donne´es. Nous lui avons attribue´ un profil de source ponctuelle. Son
flux a` 2.1 mm est de´duit de son spectre radio (Komatsu et al., 1999) : F1 = 4.9 mJy. Suivant ces
hypothe`ses, il est alors possible de soustraire cette contribution a` la carte des donne´es a` 2.1 mm
avant de lui ajuster un profil-β dans lequel sont reste´s libres l’amplitude (parame`tre de comptoni-
sation) et le rayon de coeur. Les valeurs de y et de rc correspondant au meilleur ajustement sont
obtenues pour un χ2 de 1.04 :


y = 5.6+0.18−0.29 × 10−4
rc = 37.4
+6.9
−6.4 arcsec
Les valeurs de y et rc ainsi obtenues sont compatibles avec les pre´ce´dentes a` 2σ. La prise en
compte des contributions des sources radio tend a` faire diminuer le rayon de coeur. La valeur
de´duite des observations SZ est ne´anmoins 8 fois supe´rieure a` celle de´duite des observations X.
Cette valeur tre`s e´leve´e du rayon de coeur est peut eˆtre biaise´ par la mode´lisation basique des
donne´es. Cette suggestion preˆche en faveur d’une mode´lisation plus pousse´e des observations.
Dans tous les cas, ces re´sultats pre´liminaires confirment ceux obtenus a` partir des donne´es de
1997. Nous retrouvons l’important de´cre´ment SZ en direction de RXJ1347-1145. De plus, nous avons
de´tecte´e une e´mission e´tendue de l’amas. Un traitement de´taille´ est maintenant ne´cessaire afin de
mode´liser correctement la proce´dure d’observation, quantifier les contributions millime´triques des
sources radio et caracte´riser la structure spatiale de l’amas.
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Papier I:
A Sunyaev-Zel’dovich map of the massive core of the
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ABSTRACT
We have mapped the Sunyaev-Zeldovich (SZ) decrement in the direction of the most luminous X-ray cluster
known to date, RX J134721145, at . This has been achieved with an angular resolution of about 230z 5 0.451
using the Diabolo photometer running on the IRAM 30 m radio telescope. We present here a map of the cluster
central region at 2.1 mm. The Comptonization parameter toward the cluster center, , cor-12.9 24y 5 (12.7 ) # 10c 23.1
responds to the deepest SZ decrement ever observed. Using the gas density distribution derived from X-ray data,
this measurement implies a gas temperature of keV. The resulting total mass of the cluster is,T 5 16.2 5 3.8e
under hydrostatic equilibrium, M for a corresponding gas fraction15M(r ! 1 Mpc) 5 (1.0 5 0.3) # 10 ,
.f (r ! 1 Mpc) 5 19.5% 5 5.8%gas
Subject headings: cosmic microwave background — cosmology: observations —
galaxies: clusters: individual (RX J134721145) — intergalactic medium
1. INTRODUCTION
The hot intergalactic gas (106–108 K) is, with the galaxies
themselves and the gravitational effects on background objects,
one of the tools used to derive mass distributions within clusters
of galaxies. It can be detected at X-ray wavelengths via its
bremsstrahlung emission. From submillimeter to centimeter
wavelengths, the cosmic microwave background (CMB) black-
body spectrum is distorted in the direction of the cluster by
the so-called Sunyaev-Zeldovich (SZ) effect (Sunyaev & Zel-
dovich 1972). This characteristic distortion is due to the inverse
Compton scattering of the CMB photons by the intracluster
electrons (see Birkinshaw 1999 for a detailed review on the
SZ effect).
In this Letter, we report the SZ measurement of the X-ray
cluster RX J134721145 with the ground-based Diabolo mil-
limeter instrument. This cluster has been observed with the
ROSAT PSPC and HRI instruments by Schindler et al. (1995,
1997). At a redshift of , it appears as the most lu-z 5 0.451
minous X-ray cluster ( ergs s ) and, so far,45 21L 5 21 # 10Bol
one of the most massive [ X-ray 14M (r ! 1 Mpc) 5 5.8 # 10tot
M ]. It is also a relatively hot and very dense cluster (tem-,
perature: keV, central density:T 5 9.3 5 1 n 5 0.094 5e 0
cm ). Optical studies of the gravitational lensing effects230.004
toward RX J134721145 have also been performed by Fischer
& Tyson (1997) and Sahu et al. (1998). The results have pointed
out a discrepancy between the total mass obtained from the
optical and the X-ray data, with a surface lensing mass toward
the core ( kpc) being 1–3 times higher than the X-rayr ! 240
mass estimates. Because the SZ effect also directly probes the
projected gas mass, which is not the case for X-ray masses,
the comparison with SZ measurements might help to discrim-
inate between the optical and the X-ray determination.
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In § 2, we describe the Diabolo instrument and our obser-
vations of RX J134721145. The data reduction is explained
in § 3. The map of the cluster core is presented in § 4. The
physical parameter values are extracted from the data analysis
in § 5.
2. OBSERVATIONS
Diabolo is a millimeter photometer that provides an angular
resolution of about 230 when installed at the focus of the IRAM
30 m radio telescope at Pico Veleta, Spain. It uses two wave-
lengths channels centered at about 1.2 and 2.1 mm. The de-
tectors are bolometers cooled at 0.1 K with an open cycle 4He-
3He dilution refrigerator (Benoit et al. 1999). Two thermometers
associated to a heater and a proportional-integral-derivative
(PID) digital control system are used to regulate the temperature
of the 0.1 K plate. There are three adjacent bolometers per
channel, arranged in an equilateral triangle at the focus of the
telescope. For a given channel, each bolometer is co-aligned
with one bolometer of the second channel, both looking toward
the same sky direction. Detections of the SZ effect have already
been achieved with Diabolo on nearby clusters (A2163,
0016116, and A665) with a single, large throughput bolometer
per channel at 300 resolution. The experimental setup is de-
scribed in De´sert et al. (1998). The only difference between
the present configuration and the one described in De´sert et al.
is the increase in the number of bolometers per wavelength
channel and the slight decrease of the beam FWHM from 300
to 230. With three bolometers at the focus of the telescope,
there is no longer just one detector on the central optical axis.
With the 30 m telescope focus being of Nasmyth type, the
rotation of the field has to be taken into account in the recon-
struction of the sky maps.
RX J134721145 has been observed in 1997 December.
Our observations are pointed on the ROSAT HRI X-ray emis-
sion center reported by Schindler et al. (1997): a 52000
, . The observations have beenh m s ′ ′′13 47 31 d 5 211745 112000
performed using the wobbling secondary mirror of the IRAM
telescope at a frequency of 1 Hz and with a modulation am-
plitude of 1500. An elementary observation sequence is a
map in right ascension, declination coordinates for′′ ′′120 # 55
a duration of 277 s each. This is obtained using the right as-
cension drift provided by the Earth rotation so that the telescope
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Fig. 1.—A 2.1 mm map of the RX J134721145 central region obtained with Diabolo. The map has been smoothed with a 250 FWHM Gaussian filter. The
1 j noise is about 1 mJy beam21. The X-ray contours have been overplotted. The filled circle indicates the radio source position.
could be kept fixed during the measurement. This was done to
minimize microphonic noises and electromagnetic influences
from the motors driving the IRAM 30 m antenna. The map of
the cluster is obtained by stepping in declination between two
consecutive lines. The line length is 1200 with a step of 50.
The wobbling is horizontal, and thus it is not aligned with the
scan direction. However, the wobbling amplitude is large
enough for the reference field to be always farther out of the
cluster. In order to remove systematic signal drifts that are
produced by the antenna environment, we used, alternatively,
the positive and negative beam to map the cluster. We per-
formed 208 such individual maps on the cluster, for a total
duration of 16 hr.
Another target of Diabolo’s 1997 run was the direction of
the decrement detected at 8.44 GHz by Richards et al. (1997).
We refer to this source as VLA 131214237 in the following.
Richards et al. (1997) measured a flux decrement of
2 mJy in a 300 beam. The presence of two quasars13.9 5 3.3
in this direction led them to claim the possible existence of a
cluster at a redshift of . Campos et al. (1999) havez 5 2.56
reported the detection of a concentration of Lya-emitting can-
didates around the quasars. They argued that the probability
for such a clustering to be random is . Our pointing255 # 10
direction was , . We performedh m s ′ ′′a 5 13 12 17 d 5 42737 30
287 individual maps on this target for a total time of about
20 hr.
3. DATA REDUCTION AND CALIBRATION
The reduction procedure includes the following main steps:
(1) We remove cosmic-ray impacts. (2) A synchronous de-
modulation algorithm is applied, taking into account the wob-
bling secondary frequency and amplitude. (3) We remove from
the 2.1 mm bolometer time line the signal that is correlated
with the 1.2 mm bolometer that is looking at the same sky
pixel. This correlated signal is mainly due to the atmospheric
emission whose spectral color is very different from the SZ
effect. (4) Correction for opacity is done from the bolometer
total power measurements and its calibration by sky dips.
(5) To eliminate the low-frequency detector noises, a baseline
is subtracted from each line of the map. The baseline is a 17
polynomial. It is fitted to 60% of the data points: 30% at each
end of the line. (6) Each map is then resampled on a regular
right ascension/declination grid, taking into account the field
rotation in the Nasmyth focal plane. (7) An average map is
computed for each bolometer. Since the weather conditions
were not permanently ideal, the noise quality of the individual
maps is not homogeneous, particularly at 1.2 mm. We thus
exclude from the average the maps in which the rms pixel-to-
pixel fluctuation is larger than 1.5 times the median rms value
of all the individual maps. (8) A single map is then produced
for each channel (1.2 and 2.1 mm) by the co-addition of the
three bolometer average maps.
During the run, pointing verifications and the mapping of
reference sources have been performed. We have used the
planet Mars as a calibration target. The apparent angular di-
ameter of Mars was 50, so that we can consider it as a point
source with respect to Diabolo’s beam. The accuracy of the
absolute calibration obtained is on the order of 25% at 1.2 mm
and 15% at 2.1 mm. Mars observations are also used for the
characterization of Diabolo’s beams. The measured FWHMs
are 240 and 220 at 1.2 and 2.1 mm, respectively. Mars has been
observed in an azimuth-elevation mapping mode with a scan-
ning speed that is slower than the natural drift speed of the
cluster observation mode. This later speed is fast enough com-
pared with the wobbler period to spread the signal in the scan-
ning direction (i.e., right ascension) significantly. The resulting
beam FWHM for the cluster mode along this direction is 280.
It has been experimentally determined by the observation of a
quasar lying at about the same declination as the cluster.
4. RESULTS
The final map of RX J134721145 at 2.1 mm is shown on
Figure 1. The X-ray contours have been overplotted. The av-
erage right ascension profile at 2.1 mm is plotted in Figure 2.
The profile obtained for the VLA 131214237 direction, using
the same data processing, has been overplotted. The map and
the profiles have been smoothed with a Gaussian filter of 250
FWHM to maximize the signal-to-noise ratio. The 2.1 mm
RX J134721145 map presents a very strong decrement. For
a thermal SZ effect, this corresponds to a Comptonization pa-
rameter on the order of . The decrement that we measure2310
is not centered on the cluster X-ray maximum. We will show
in the analysis that this effect can be explained by the super-
position of the SZ decrement from the intracluster gas and a
positive emission from a known radio source slightly shifted
west off the cluster center.
We have no detection for the direction of VLA 131214237.
Our 3 j upper limit is . This is actually com-24y ! 1.5 # 10
patible with the decrement measured by Richards et al. (1997)
that translates into a central Comptonization parameter on the
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Fig. 2.—A 2.1 mm right ascension profile of RX J134721145 (data
smoothed with a 250 FWHM Gaussian). The data points have been plotted
(diamonds) with their 1 j error bars. The best-fit model (solid line) combines
an SZ component (dotted line) with a point-source component (dashed line).
The dot-dashed line draws a point-source profile with the same amplitude as
the SZ effect. It shows that the decrement we observed is more extended than
a point source. The VLA 131214237 average profile (no detection; see text)
is shown with triangles.
order of for a thermal SZ effect. If this decrement is257 # 10
in fact due to a kinetic SZ effect, then we expect a signal at
2.1 mm that is equivalent to a thermal SZ effect of y 5c
, still within our 3 j limit.241.4 # 10
Actually, we have used the VLA 131214237 data set
to obtain a reliable assessment of the error bars on
RX J134721145. The individual maps have been averaged
over increasing durations in order to evaluate the effective
scatter of the average signal over independent data sets. The
maximum duration that could be checked with this method is
about 5 hr, corresponding to an average of 64 individual maps.
We have checked that for all bolometers, the rms pixel noise
scales as the square root of the integration time. The error bars
extrapolated from this analysis to longer integration times are
consistent with the error bars derived from the internal scatter
of the data averaged for RX J134721145. The typical sensi-
tivity reached in the 2.1 mm channel is on the order of 1 mJy
in a 250 beam.
5. DATA ANALYSIS
In the following, we have used for the intracluster gas density
a spherical b-model with the parameter values derived from
the X-ray analysis of Schindler et al. (1997): core radius rc 5
80.4 (57 kpc), , central density cm , and23b 5 0.56 n 5 0.0940
temperature keV. We choose to cut off this distributionT 5 9.3e
at a radial distance of . We assume the same cos-r 5 15rcut c
mological parameters too, km s21 Mpc21 andH 5 50 Q 50 0
( ). With such a model, the measured SZ skymap reads1 L 5 0
′ ′
¯I(n, Q) 5 y t(n)SZ(n, T )dn P(Q)L(Q 2 Q )dQ , (1)c E e E
where is the Comptonization pa-2y 5 (k/m c ) j T n (r)dl∫c e T e e
rameter toward the cluster center; 2 23b/2n (r) 5 n [1 1 (r/r ) ]e 0 c
is the b-radial distribution of the gas density; is the nor-t(n)
malized Diabolo band spectral efficiency (given in De´sert et
al. 1998); and is the spectral density of the thermalSZ(n, T )e
SZ distortion for a unit Comptonization parameter, including
the relativistic weak dependence on (see Pointecouteau,Te
Giard, & Barret 1998). In fact, for a 9.3 keV cluster, the use
of relativistic spectra avoids making errors on the SZ flux es-
timations of 45% and 10% at 1.2 and 2.1 mm, respectively.
We did not include any kinetic SZ contribution, which is gen-
erally weak (Birkinshaw 1999); k, , c, and jT are, respec-me
tively, the Boltzmann constant, the electron mass, the speed of
light, and the Thomson cross section. and are theP(Q) L(Q)
normalized angular distributions of the cluster and the exper-
imental beam, respectively. has no analytical expression;P(Q)
it is numerically computed by the integration of the gas density
b-profile on the line of sight.
Two radio sources are known from the NRAO VLA Sky
Survey in the neighborhood of the cluster (Condon et al. 1998).
One, at (a, d) 5 (13h47m30s.67, 211745980.6), is very close to
the cluster center and is likely to correspond to the central Cd
galaxy. Komatsu et al. (1999) have compiled observations of
this radio source at 1.4, 28.5, and 105 GHz. They have derived
the following power law for the radio source spectrum:
mJy. So the ex-20.4750.02F (band) 5 (55.7 5 1.0) (n/1 GHz)n
trapolated millimeter flux should be F (1.2 mm) 5 3.7 5 0.4n
mJy beam21 and mJy beam21.F (2.1 mm) 5 4.9 5 0.5n
To analyze the data properly, we have performed a realistic
simulation of the Diabolo observations on the skymap of the
SZ model (eq. [1]). The whole set of observed individual maps
has been simulated by taking into account the 1500 wobbling
amplitude and the proper sky rotation at the Nasmyth focus.
The simulated data have been processed through the same pipe-
line as the observed data set in order to obtain averaged model
maps.
Finally, using this simulated data set, we have simultaneously
fitted the SZ decrement amplitude and the point-source flux on
the 2.1 mm profile with and as free parameters.y F (2.1 mm)c n
The best-fit parameters are and12.9 24y 5 (12.7 ) # 10c 23.1
mJy beam21 with a reduced of 1.3.14.3 2F (2.1 mm) 5 6.1 xn 24.8
Results are given at a 68% confidence level. The absolute cal-
ibration error, 25% and 15% at 1.2 and 2.1 mm, respectively,
is not included. is compatible with the value ex-F (2.1 mm)n
pected from radio observations. The best fit is overplotted on
the data (see Fig. 2). It reproduces the asymmetric profile. This
asymmetry is due to the point-source contribution that fills part
of the SZ decrement.
During a second time, we fixed the radio point-source flux
at the expected value deduced from Komatsu et al. (1999),
mJy beam21, and we fitted with a maximumF (2.1 mm) 5 4.9n
likelihood method both the central Comptonization parameter
, and the angular core radius . We have foundy v y 5c c c
and arcsec with a reduced of10.2 24 17.3 2(13.2 ) # 10 v 5 7.2 x
22.6 c 27.2
1.2. The Comptonization parameter value is consistent with the
previous one. The angular core radius is consistent with the
X-ray value within the 68% confidence level.
6. CONCLUSION
We confirm through our SZ detection that RX J134721145
is an extremely massive and hot cluster. We have measured the
deepest SZ effect ever observed. It corresponds to a very large
Comptonization parameter, . This is al-12.9 24y 5 (12.7 ) # 10c 23.1
most twice the value expected from the X-ray data: y 5X-ray
if we use the cluster gas parameters derived24(7.3 5 0.7) # 10
by Schindler et al. (1997). Although our result points to a mass
higher than the X-ray mass, as is the case for gravitational lens
measurements, the uncertainties do not allow us to conclude
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firmly that there is a discrepancy. The X-ray flux toward the
cluster center is actually dominated by the very strong cooling
flow in the core. The average temperature of the gas that con-
tributes to the SZ effect is thus likely to be higher than the
temperature derived from the X-ray data, keV.T 5 9.3 5 1e
The gas temperature that is needed to produce the thermal SZ
effect that we have observed is keV, assumingT 5 16.2 5 3.8e
all other parameters are kept unchanged. In a reanalysis that
takes into account the heterogeneity of the cluster, Allen &
Fabian (1998) have actually derived for this cluster a very high
gas temperature: keV, which is indeed consistent17.8T 5 26.4e 212.3
with our measurement. Under the hypothesis of hydrostatic
equilibrium, a higher gas temperature implies a higher total
cluster mass, thus decreasing the gas fraction if all other cluster
parameters are kept unchanged. For keV, theT 5 16.2 5 3.8e
total mass of RX J134721145 within 1 Mpc is considerable,
M , and the corre-15M (r ! 1 Mpc) 5 (1.0 5 0.3) # 10tot ,
sponding gas fraction is .f (r ! 1 Mpc) 5 19.5% 5 5.8%gas
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Chapitre 5
De l’infrarouge lointain au
millime´trique
86 De l’infrarouge lointain au millime´trique
Si dans le domaine radio les principales contaminations pour l’observation des amas en SZ sont
les sources radio et les e´missions diffuses galactiques (free-free et synchrotron), entre 100 µm et
2 mm c’est l’e´mission thermique de la poussie`re qui entrave les de´tections. Qu’elle provienne de la
galaxie ou des sources d’arrie`re plan (galaxies lointaines formant des e´toiles), la qualite´ de l’analyse
de donne´es SZ de´pend donc fortement de sa soustraction. Nous pre´sentons dans ce chapitre, la
premie`re de´tection d’effet SZ dans le submillime´trique par le te´lescope PRONAOS. De fac¸on a`
mettre cette de´tection de l’amas d’Abell 2163 en e´vidence, nous avons rassemble´ pour cet amas des
mesures allant de l’infrarouge lointain au millime´trique. Nous avons utilise´ les donne´es des satellites
IRAS et ISO pour l’infrarouge lointain. Celles du te´lescope PRONAOS pour le submillime´trique.
Celles des expe´riences DiaBolo et de SuZIE pour le millime´trique.
Ce travail nous a permis de dresser pour la premie`re fois le spectre de l’e´mission en direction
d’un amas de galaxies entre 100 µm et 2 mm.
5.1 Emission en infrarouge lointain
5.1.1 Les observations ISO
Le satellite ISO 1 de l’Agence Spatiale Europe´enne (ESA) a e´te´ lance´ en novembre 1995. Cet
observatoire spatial infrarouge, ope´rant entre 1 et 200 µm, a e´te´ ope´rationnel jusqu’en Mars 1998.
ISO est un te´lescope pointe´ de 60 cm de diame`tre entie`rement refroidi a` une tempe´rature d’environ
4 K.
Deux programmes d’observation 2, nous ont permis de disposer de donne´es ISO correspondant
a` un temps d’inte´gration total de 24 ks re´parti sur cinq amas. Ces sources ont e´te´ observe´es
avec l’instrument ISOPHOT, le spectrophotome`tre d’ISO, ope´rant entre 3 et 200 µm (Lemke et
et al. , 1996). Les matrices C100 (3×3) et C200 (2×2) de l’instrument PHOT ont e´te´ utilise´es
respectivement a` 90 et 180 µm. A ces longueurs d’onde les re´solutions respectives sont de 43” et
90”. Le mode d’observation (PHOT-32) consistait en une mosa¨ıque (ie: raster) de champs de vue
inde´pendants (8×8) espace´s de 92”, dont la synthe`se a permis l’obtention de cartes a` 90 et 180 µm.
Le temps moyen d’inte´gration par pixel apre`s reconstruction est de 20 et 64 s pour les deux filtres
respectivement (ISOPHOT consortium, 1994).
Les cinq amas sources (A478, A2142, A2163, A2218, CL0016+16) ont e´te´ se´lectionne´s dans le
cadre d’un programme commun d’observations avec le te´lescope embarque´ PRONAOS (cf. Sec. 5.2)
et avec le spectrophotome`tre sol DiaBolo (cf. Chap. 4, page 57). Le roˆle des observations ISO au
sein de ce programme e´tait de caracte´riser l’e´mission de la poussie`re afin de la contraindre et d’en
soustraire sa contribution a` plus grandes longueurs d’onde.
Ces amas ont e´te´ se´lectionne´s sur la base de leurs proprie´te´s X (cf. Tab. 3.2). Ils sont massifs,
chauds, denses et sont donc suppose´s fournir un signal SZ conse´quent. Ils n’ont cependant pas e´te´
choisi en fonction du niveau de l’e´mission de poussie`res galactiques dans leur direction. Certains
d’entre eux pre´sentent donc un flux moyen infrarouge relativement e´leve´ et surtout des variations
spatiales importantes (cf. Fig 5.1).
5.1.2 Traitement des donne´es
Nous avons utilise´ le logiciel PIA 3 pour effectuer le traitement de nos donne´es ISOPHOT. Le
proce´de´ standard d’analyse suit les e´tapes suivantes :
1. Le signal est inte´gre´ de fac¸on continue par les de´tecteurs. A intervalle de temps re´gulier, les
de´tecteurs sont vide´s de leurs charges. Ainsi, le signal brut se pre´sente sous forme d’une se´rie
de rampes. Apre`s correction de la non line´arite´ de ces rampes et la soustraction de l’impact
des de´tections de particules cosmiques, chaque rampe est ajuste´e par un polynoˆme de degre´
1.
1. Infrared Space Observatory
2. GSERRA.SZCLUSTS et MGIARD.SZCLUSTS
3. PHOT Interactive Analysis, version 7.0.1.
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2. Un courant d’obscurite´ est soustrait aux donne´es. Sa valeur de´pend de la position du satellite
dans l’orbite.
3. Comme le signal instantane´ est mesure´ alors que le de´tecteur est encore dans son re´gime
transitoire (Les temps caracte´ristiques de re´ponse des de´tecteurs sont trop longs), la mesure
ainsi obtenue ne repre´sente que ∼90% du signal a` 180 µm (C200) et ∼30% a` 90 µm (C100). La
correction de cet effet est tre`s de´licate, car le re´gime transitoire est difficilement mode´lisable.
4. La moyenne (ou la me´diane) du signal par position est calcule´e a` partir de l’ensemble des
points.
5. Le mode d’observation PHOT-32 utilise le miroir oscillant d’ISO. Dans ce cas la matrice de
de´tection n’est pas illumine´e de fac¸on homoge`ne. Les donne´es ne´cessaires a` cette correction
viennent d’eˆtre inclues dans les fichiers d’e´talonnages imple´mente´s dans le PIA.
6. L’e´talonnage est re´alise´ a` partir des mesures effectue´es avant et apre`s l’observation sur les
FCS 4 (des sources de re´fe´rence internes au satellite). Les donne´es d’e´talonnage sont traite´es
jusqu’a` ce point de la meˆme fac¸on que les observations. Elles permettent ensuite de transcrire
le signal e´lectrique mesure´ en signal astrophysique observe´.
7. Les donne´es e´talonne´es sont ensuite reprojete´es sur une grille de coordonne´es ce´lestes (α,δ).
4. Fine Calibration Sources
Fig. 5.1 – Cartes a` 90 µm (gauche) et 180 µm (droite) d’A478, A2142, A2218, A2163 et CL0016+16 (de haut
en bas)
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Fig. 5.2 – Profils radiaux a` 90 et 180 µm des cinq amas. Ces profils sont obtenus apre`s la soustraction de sources
ponctuelles (si besoin est) et du continuum d’e´mission galactique, suivi d’un filtrage par une gaussienne de 90” de
FWHM (re´solution ISOPHOT a` 180 µm).
Ce cheminement du traitement a` partir du signal brut jusqu’a` la reconstruction d’une carte
e´talonne´e, dote´e d’une astrome´trie est explicite´ en de´tails par Lagache (1998).
Les cartes des cinq sources a` 90 et 180 µm sont pre´sente´es sur la figure 5.1
5.1.3 Emission en direction des amas
Le but secondaire de ces observations ISO e´tait de rechercher sur cet e´chantillon de cinq sources,
une e´mission infrarouge intrinse`que aux amas. Stickel et al. (1998) semblent avoir de´tecte´ ce type
d’e´mission en direction de Coma (ie: A1656). En effectuant un rapport de couleur entre le 120 µm
et le 185 µm ISO-PHOT, pour deux coupes de l’amas faisant un angle de 85◦, ils ont mis en
e´vidence un exce`s d’e´mission en direction du centre de l’amas dans un rayon de 10’ (sur les deux
coupes). Cet exce`s est de l’ordre de 0.1 MJy/sr a` 120 µm. Plus re´cemment, Edge et al. . (1999)
ont de´tecte´ une e´mission submillime´trique (SCUBA a` 850 µm) en direction des amas A1835 et
A2390. Ils attribuent cette e´mission a` la galaxie centrale cD des amas. Ils sugge`rent l’existence
d’une corre´lation entre la pre´sence de fortes sources radio (sous tendant un milieu dense), de forts
cooling flows (permettant l’accre´tion de matie`re au centre des amas) et l’e´mission infrarouge, qu’ils
attribuent a` de la poussie`re (a` une tempe´rature de ∼40 K) chauffe´e par le champ de rayonnement
produit par la formation d’e´toiles.
Nous avons recherche´ ce genre d’e´mission dans les donne´es de nos cinq amas. Pour chacune des
cartes, nous avons tout d’abord soustrait les sources “ponctuelles” copntaminantes (par exemple
dans le cas d’A2218 ou` une galaxie de champ est de´tecte´e aux deux longueurs d’onde), puis le
continuum de l’e´mission galactique (de manie`re ge´ome´trique). Apre`s un filtrage par une gaussienne
de 90” de FWHM (taille du pixel ISOPHOT a` 180 µm), nous avons calcule´ les profils radiaux
de l’amas a` 90 et 180 µm de fac¸on a` augmenter le rapport signal sur bruit et afin de mettre
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en e´vidence un e´ventuel exce`s d’e´mission en direction du centre. Ces profils sont pre´sente´s sur
la figure 5.2. Compte tenu des barres d’erreurs, il n’est pas possible de conclure a` une e´mission
infrarouge syste´matique en direction des amas. Seuls les cas d’A2218 et A2163 semble pre´senter
un leger exce`s d’e´mission (les profils remontent vers le centre de l’amas a` 90 et 180 µm).
Il est ne´anmoins possible de fixer la limite supe´rieure de cette emission infra-rouge du milieux
intergalactique. En terme de flux a` 180 µm 5, cette limite, estime´e a` partir de nos cinq amas,
est de 60 mJy a` 3σ. Si l’on conside`re que ce flux est duˆ a` une e´mission de poussie`re similaire a`
l’e´mission galactique. Sachant que l’abondance de la poussie`re galactique compare´e a` celle du gaz
est d’environ de 1%, si l’on conside`re les densite´s de colonne d’hydroge`ne galactique et intra-amas,
on en de´duit :(
mp
mg
)
amas
< 10−3
(
mp
mg
)
Galaxie
(5.1)
On peut conside´rer une deuxie`me hypothe`se, selon laquelle cette limite supe´rieure en flux pour-
rait eˆtre due a` une galaxie a` fort taux de formation d’e´toiles. Si cette galaxie est interne a` l’amas,
sa luminosite´ infra-rouge est alors LIR = 2.3×1010 L⊙ a` z = 0.1 (redshift repre´sentatif de nos cinq
amas). En terme de taux de formation d’e´toiles cette luminosite´ correspond a` M˙⋆ = 3− 6 M⊙/an.
Ce taux est relativement faible. Il peut eˆtre compare´ au taux de formation d’e´toiles dans la Ga-
laxie, qui est d’environ 3 M⊙/an. Cette galaxie peut tout aussi bien eˆtre une galaxie d’arrie`re plan
situe´e a` grand redshift (z = 1) et amplifie´e par effet de lentille gravitationnelle par un amas situe´
a` z = 0.1. Si l’on conside`re un facteur d’amplification de 2, la luminosite´ infra-rouge corespon-
dant a` z = 1 est LIR = 1.5 × 1012 L⊙. Le taux de formation d’e´toiles correspondant est alors
M˙⋆ = 215 − 370 M⊙/an. Cette valeur est e´quivalent a` celle de la galaxie Arp220, arche´type des
galaxies dites ultralumineuses infra-rouge (Sanders et Mirabel, 1996).
Ces donne´es infra-rouge lointain, nous permette donc de poser une forte contrainte sur l’abon-
dance de la poussie`re dans le milieu intra-amas. Dans le cas ou` cette composante existe, son
abondance est alors plus de mille fois infe´rieure a` celle du milieu galactique. La de´tection d’une
signature infrarouge caracte´ristique de poussie`re semble donc a` l’heure actuelle hors de porte´e des
instruments existant. Ce re´sultats est confirme´ par les travaux de Popescu et al. (2000)
5.2 PRONAOS
5.2.1 Description
PRONAOS est un te´lescope de type Cassegrain de 2 m de diame`tre conc¸u pour les observations
submillime´triques. Il est embarque´ sur une nacelle soutenue par un ballon stratosphe´rique. Durant
des vols d’une dure´e de 20 a` 40 heures, il est possible de mener des observations submillime´triques
en s’affranchissant quasiment de l’e´mission de l’atmosphe`re re´siduelle a` l’altitude de vol (∼40 km).
Le miroir primaire parabolique est constitue´ d’un assemblage de six pe´tales asservis co-aligne´s.
Les degre´s de liberte´ sont au nombre de trois : 2 rotations (radiale et perpendiculaire a` la direction
radiale), 1 translation (le long de l’axe du te´lescope). Ils sont respectivement controˆle´s a` ±10” et
±8µm (Ristorcelli et al., 1997; Serra et al., 1998).
L’instrument focal de PRONAOS, SPM (Spectro Photome`tre Multi-bandes), est un spectropho-
tome`tre a` quatre bandes (Lamarre, 1994). Un monode´tecteur bolome´trique e´quipe chacune des
voies. L’optique de SPM comprend un syste`me de grilles dichro¨ıques, qui permet l’observation si-
multane´e de la meˆme zone du ciel dans les quatre voies. Les de´tecteurs sont refroidis a` 0.3 K a` l’He3
dans un cryostat a` He4 liquide. L’e´talonnage du syste`me de de´tection est effectue´ en quatre e´tapes :
(1) L’e´talonnage au sol du photome`tre a` l’aide de sources e´tendues (corps noirs a` diffe´rentes tempe´-
ratures). (2) La mesure au sol de la re´ponse spectrale de chacune des bandes. (3) La caracte´risation
en vol du faisceau sur une source ponctuelle (Saturne dans le cas d’A2163). (4) Le controˆle actif
(en vol) de la re´ponse des de´tecteurs, obtenu graˆce a` un corps noir interne module´ de la meˆme
fac¸on que le signal. L’estimation de l’erreur d’e´talonnage absolue est infe´rieure a` 10% du signal.
5. la brillance de surface est inte´gre´e dans le faisceaux du te´lescope ISO ‘a 180 µm. L’angle solide correspondant
est Ω180µm = 2.7× 10−7 sr.
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Tab. 5.1 – Caracte´ristiques de l’instrument SPM
VOIE 1 2 3 4
λc (µm) 205 290 390 630
δλ (µm) 170-240 240-340 340-540 540-1050
θFWHM (arcmin) 2.0 2.0 2.5 3.5
NEB (MJy/sr, 1σ, 1 heure) 1.0 0.58 0.17 0.06
D’autre part, les coefficients d’e´talonnage sont recalcule´s dans chaque cas en inte´grant le spectre
de la source e´tudie´e sur la bande passante (cf Sec. 5.3.2).
Nous renvoyons aux publications pre´ce´demment cite´es ainsi qu’a` Ristorcelli (1995) et Bernard
(Bernard, 1991) pour une description comple`te du te´lescope et de SPM.
5.2.2 Objectifs scientifiques
L’opacite´ de l’atmosphe`re et les difficulte´s technologiques, associe´es aux techniques de de´tection,
font du domaine submillime´trique une partie du spectre e´lectromagne´tique relativement inexplore´e.
La de´finition des bandes (cf. Tab. 5.1) fait de PRONAOS-SPM un instrument de´die´ a` la mesure du
continuum de l’e´mission thermique du milieu interstellaire et a` la mesure de l’effet SZ thermique (pic
positif) en direction des amas de galaxies. Le milieu interstellaire est tre`s structure´ spatialement. Il
en re´sulte une variation des proprie´te´s de l’e´mission de la matie`re galactique en fonction de l’e´chelle
et de la fre´quence. La photome´trie submillime´trique est essentielle a` l’e´tude de la composante
froide de la matie´re interstellaire. PRONAOS-SPM est particulie`rement adapte´ a` l’observation des
condensations mole´culaires et des cirrus galactiques.
Sa voie 4, centre´e a` 630 µm inte`gre le flux SZ entre 540 et 1050 µm sur le pic positif de l’effet.
En dehors de SCUBA dont les de´tections d’amas en SZ sont rares (Komatsu et al., 1999) a` cause
de l’e´mission atmosphe´rique, PRONAOS est actuellement le seul instrument capable de faire ce
type de de´tection dans le submillime´trique.
Deux vols ont eu lieu jusqu’a` pre´sent a` partir de Fort Sumner au Nouveau Mexique (Etats-
Unis). Le premier s’est de´roule´ les 17-18 septembre 1994. Le mauvais fonctionnement du senseur
stellaire a interdit un pointage autre que le pointage inertiel de la nacelle. Ne´anmoins par des
balayages e´tendus, il a e´te´ possible de cartographier une zone de 50′×10′ du complexe mole´culaire
d’Orion (Ristorcelli et al., 1998).
Le deuxie`me vol d’une dure´e de 30 heures a eu lieu les 22-23 septembre 1996. De nombreuses
re´gions galactiques, ainsi que 5 amas de galaxies ont e´te´ observe´s. L’e´mission de poussie`re froide
(Td ≃ 13 K, np = 2.2) a clairement e´te´ mise en e´vidence en direction de cirrus galactiques (Bernard
et al., 1999). Parmi les amas, seul Abell 2163 a e´te´ de´tecte´. L’analyse de cette de´tection, combine´e
avec des donne´es a` d’autres longueurs d’onde est pre´sente´e ci-dessous (cf. Sec. 5.3).
Le troisie`me vol est pre´vu pour Septembre 1999.
5.2.3 Strate´gie d’observation pour les amas de galaxies
Le mode d’observation choisi pour l’observation des amas de galaxies a e´te´ le mode dit 5 points
ON-OFF. Son principe est illustre´ sur la figure 5.3. Cinq mesures sont effectue´es dans un mode ON-
OFF : l’amas est pointe´ successivement par le faisceau de modulation positif et le faisceau ne´gatif
(la taille du faisceau est repre´sente´e par le cercle pointille´, deux grands cercles sont espace´s de 6’
l’amplitude de modulation). Les cinq positions (petits cercles nume´rote´s) sont faites en direction
du centre de l’amas (1), et dans les quatre directions cardinales du re´fe´rentiel d’observation (2-5)
a` une distance de 1.6’ du centre. Cette me´thode est utilise´e de fac¸on a` parer d’e´ventuelles erreurs
de pointage, mais aussi de fac¸on a` de´tecter l’e´mission e´tendue de l’amas.
La strate´gie d’observation inclut donc trois niveaux de modulation du signal pour soustraire les
effets syste´matiques et les de´rives e´ventuelles. (i) Une modulation spatiale de 6’ graˆce a` un miroir
vibrant a` 19.5 Hz. (ii) Le centrage de la source dans les faisceaux positif et ne´gatif alternativement.
(iii) La re´pe´tition de la se´quence d’observation sur un champ vide (se´lectionne´ au voisinage de
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Fig. 5.3 – Le 5 points ON-OFF avec PRONAOS. Les cercles pointille´s repre´sentent le faisceau de PRONAOS
(centre´ sur la position de mesure 1). Les cinq positions de mesures sont repre´sente´es par les petis cercles nume´rote´s
de 1 a` 5.
la source). Cette dernie`re modulation a l’avantage de mettre directement en e´vidence les effets
syste´matiques, s’ils existent.
5.3 Le spectre d’Abell 2163
Dans cette section nous pre´sentons le spectre obtenu en direction de l’amas A2163 entre 90 µm
et 2.1 mm. Ce spectre a e´te´ e´tabli a` partir de la compilation de mesures provenant de divers
instruments. Pour cette raison et pour des raisons de cohe´rence de l’analyse spectrale, il est indis-
pensable de les homoge´ne´iser en terme de re´solution spatiale et de proce´dure d’observation. Nous
avons ainsi ramene´ tous les points de mesures a` la re´solution la plus de´grade´e, en l’occurrence, celle
de PRONAOS a` 630 µm, soit 3.5’.
5.3.1 Observations d’A2163
En infrarouge lointain
Nous avons joint aux donne´es ISOPHOT a` 90 et 180 µm la mesure IRAS a` 100µm. L’utilite´ de
ces mesures aux vues de celles a` plus grandes longueurs d’onde, est de caracte´riser le spectre de
l’e´mission de poussie`re, afin de contraindre et de soustraire sa contribution dans le submillime´trique
et le millime´trique. Nous avons simule´ sur ces cartes ISO et IRAS les observations PRONAOS telles
qu’elles furent effectue´es en direction d’A2163, en mode 5 points ON-OFF. Cette simulation prend
en compte l’amplitude, la fre´quence de modulation, la taille du faisceau et les coordonne´es des
lignes de vise´es du te´lescope. Le re´sultat est pre´sente´ dans la figure 5.4 pour la carte ISOPHOT
200 µm.
En submillime´trique
Seules les mesures des voies 3 et 4 PRONAOS sont prises en compte dans la description du
spectre d’A2163. En effet, le bruit dans les voies 1 et 2 (205 et 290 µm) est domine´ par des fluc-
tuations basses fre´quences, essentiellement dues a` l’e´mission atmosphe´rique re´siduelle. Ces fluctua-
tions sont encore relativement importantes dans la voie 3 (390 µm). Elles peuvent eˆtre efficacement
e´limine´es par soustraction de la partie du signal corre´le´ a` celui de la voie 1. Les corre´lations de´duites
(F3 = 0.06 F1 et F4 = 0.03 F1) sont faibles devant celles de l’e´mission de poussie`re (F3 = 0.43 F1
et F4 = 0.11 F1, pour des poussie`res de tempe´rature Tp = 15 K et d’index spectral np = 2).
Ne´anmoins, la soustraction du bruit d’atmosphe`re corre´le´ induit la soustraction identique sur le
signal astrophysique. Cette soustraction est corrige´e lors de l’ajustement des donne´es.
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En millime´trique
La partie millime´trique du spectre de l’amas est de´crite par les mesures obtenues avec les
instruments DiaBolo et SuZIE.
DiaBolo est de´crit en de´tail dans le chapitre 4 ( page 57). Les longueurs d’onde centrales de
ses deux voies sont 1.2 et 2.1 mm. DiaBolo a observe´ les cinq amas observe´s durant le second
vol PRONAOS. La de´tection est effective dans les cas d’A665, d’A2163 et de CL0016+16 (De´sert
et al., 1998).
SuZIE est un instrument de´veloppe´ et exploite´ par le CALTECH fonctionnant au foyer du
CSO. Tout comme DiaBolo, c’est un spectrophotome`tre bolome´trique ope´rant a` 1.1, 1.4 et 2.1 mm
(Holzapfel et al., 1997c). SuZIE a mesure´ un signal en direction d’A2163 a` ces trois longueurs
d’onde (Wilbanks et al., 1994; Holzapfel et al., 1997b).
Le principe de mesure de ces deux instruments est similaire a` celui de PRONAOS, la mesure
obtenue est une mesure diffe´rentielle entre la source et une re´fe´rence. Les diffe´rences de tailles
entre les faisceaux (0.5’ pour DiaBolo et 1.9’ pour SuZIE) et les diffe´rences entre les amplitudes
de modulation (3’ pour DiaBolo et 4.6’ pour SuZIE) sont corrige´es par simulation de chacune
des observations sur le profil β de l’amas (β = 0.62 et θc = 1.2
′, cf. Sec. 5.3.2). Ainsi les valeurs
des brillances porte´es sur la figure 5.5 et dans la table 5.2 sont homoge`nes a` celles mesure´es par
PRONAOS.
5.3.2 Analyse et re´sultats
A2163
Largement e´tudie´ du fait de ses caracte´ristiques peu communes (cf. Tab. 3.2), A2163 constitue
une source ide´ale d’observation SZ. Distant (z = 0.201), mais e´tendu (θc = 1.2
′, β = 0.62), c’est
l’un des amas les plus chauds (Tg = 13.8 keV) de´tecte´ jusqu’a` pre´sent. Il pre´sente, par ailleurs,
une densite´ e´lectronique centrale relativement e´leve´e (ne = 6.65× 10−3 cm−3) (Elbaz et al., 1995;
Markevitch et al., 1996).
Fig. 5.4 – Simulation d’observation PRONAOS en mode 5 points ON-OFF sur la carte ISOPHOT d’A2163 a`
180 µm.
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Tab. 5.2 – Mesures en direction d’A2163
λ Instrument Iν
(a)
(µm) (MJy/sr)
90 ISO-PHT 0.16 ± 0.14
100 IRAS 0.18 ± 0.22
180 ISO-PHT 1.04 ± 0.18
390 PRONAOS 0.43 ± 0.09
630 PRONAOS 0.30 ± 0.08
1120 SuZIE 0.107 ± 0.038
1380 SuZIE -0.039 ± 0.024
2120 SuZIE -0.140 ± 0.013
2100 Diabolo -0.20 ± 0.08
(a) Les brillances sont estime´es pour un faisceau de 3.5’ et une amplitude de modulation de 6’. Les erreurs sont
donne´es a` 1σ.
Mode`le d’e´mission
Nous avons mode´lise´ la brillance de surface observe´e par la somme de deux composantes, la
poussie`re et le SZ :
Iν(ν¯) = Iν(180µm) ν¯
2 Bν(Tp) + y
[
SZth(ν¯,Tg)− vp
Tg
SZcin(ν¯)
]
(5.2)
ou` ν¯ est la fre´quence centrale de la bande instrumentale. Iν(180µm) est la brillance a` 180µm et
Tp la tempe´rature de la poussie`re. L’e´missivite´ de la poussie`re a e´te´ fixe´e a` 2 en accord avec les
re´sultats obtenus a` partir des donne´es FIRAS par Boulanger et al. (1996). y est le parame`tre de
comptonisation et Tg la tempe´rature e´lectronique du gaz. SZth(ν¯,Tg) repre´sente le spectre SZ exact
pour y = 1. SZcin(ν¯) =
mec
k
a(x) est le spectre SZ cine´tique.
Nous avons ajuste´ simultane´ment quatre parame`tres de ce mode`le : Iν(180µm), Tp, y et vp.
Il nous est impossible de faire la diffe´rence entre un effet de vitesse de l’amas et une fluctuation
primordiale du FRC, parce que leurs spectres sont identiques. La vitesse particulie`re peut donc
s’exprimer sous la forme d’une fluctuation de tempe´rature du FRC.
Le meilleur ajustement donne :

Iν(180µm) = 1.00
+0.09
−0.16 MJy/sr
Tp = 14.8± 1.0 K
y = 3.42+0.41−0.46 × 10−4
vp = 975
+812
−971 km/s ⇐⇒ ∆TFRC = −119+99−118 µK
(5.3)
Les erreurs obtenues par maximum de vraisemblance (cf. Sec. 4.3.6),
L = exp(−χ2/2), sont donne´es a` 68% de confiance.
Le spectre re´sultant du meilleur ajustement (courbe pleine) est pre´sente´ figure 5.5. Les deux
composantes majeures de l’e´mission apparaissent tre`s clairement : la poussie`re aux courtes lon-
gueurs d’onde (courbe pointille´e) et le SZ aux plus grandes (courbe en points-tirets). La forme
du spectre SZ thermique est identifiable bien que son aile submillime´trique soit me´lange´e a` l’aile
Rayleigh-Jeans du spectre de poussie`re.
Parame`tre de comptonisation
Notre valeur de y est en accord avec celles de´rive´es des donne´es SuZIE par Wilbanks et al.
(1994), y = 3.78+0.74−0.65 × 10−4 et par Holzapfel et al. (1997b), y = 3.73+0.47−0.61 × 10−4. Tant que la
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mesure submillime´trique est obtenue avec un faible rapport signal sur bruit (S/N = 3 − 4) en
comparaison de ceux des mesures millime´triques (S/N = 10), la de´termination de y n’est que
faiblement ame´liore´e.
Vitesse particulie`re
Holzapfel et al. (1997b) ont de´termine´ une vitesse de vp = 490
+910
−730km/s. Bien que du fait des
barres d’erreurs importantes, ces deux re´sultats soient compatibles, Holzapfel et al. n’ont pas pris
en compte la composante poussie`re de l’e´mission dans leur analyse. Cette hypothe`se ne semble
pas justifiable compte tenu de l’importance du gradient et de l’amplitude de l’e´mission en direc-
tion d’A2163 (environ 25 MJy/sr a` 180µm, cf. Fig. 5.1). De ce fait et en conside´ration de notre
mode´lisation, il apparaˆıt ne´cessaire de prendre cette e´mission en compte, meˆme en millime´trique.
La figure 5.6 montre les contours de confiance (68% et 95%) dans l’espace (vp,y) dans le cas
des donne´es incluant (contours pleins) et n’incluant pas (contours pointille´s) les donne´es submil-
lime´triques.
Dans le second cas, en utilisant le rapport de couleur IR-NH a` 140µm (Boulanger et al., 1996) :
Iν(IR) (MJy/sr) = 91.26± 0.01×
(
NH
1020 HI/cm
2
)
+ 0.88, et connaissant la valeur de l’e´paisseur
optique moyenne du cirrus en direction d’A2163, NH = 1.6 × 1021 cm−2 a` partir des X (Elbaz
et al., 1995) ou NH = 2.1 × 1021 cm−2 a` partir du 21 cm (Dickey et Lockman, 1990), nous avons
de´duit l’intervalle plausible de variation des parame`tres de l’e´mission de la poussie`re a` 180µm:
−2MJy/sr < Iν(180µm) < 2MJy/sr et 10K < Tp < 20K. Les barres d’erreurs obtenues, en
incluant dans l’analyse bayesienne utilise´e une probabilite´ uniforme sur chacun de ces domaines
pour les deux parame`tres de la poussie`re, sont plus grandes que celles d’Holzapfel et al. , qui avaient
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Fig. 5.5 – Spectre de la brillance de surface d’A2163 de 90 µm a` 2.1 mm, obtenu a` partir des donne´es ISOPHOT
(aste´risques), IRAS (croix), PRONAOS (carre´s), SuZIE (losanges) et DiaBolo (triangle). Toutes les valeurs sont
homoge`nes a` celles de PRONAOS (fasceau de 3.5’ et amplitude de modulation de 6’). Le meilleur ajustement (ligne
pleine) est la somme d’une e´mission de poussie`re (ligne pointille´e) et d’une e´mission SZ (ligne en points-tirets).
Le zoom montre le spectre de l’effet cine´tique (ligne en points-tirets).
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Fig. 5.6 – Fonction de vraissemblance dans le plan (y,vp). Les contours sont trace´s a` 68% et 95% de confiance. Les
contours en traits pleins correspondent a` la de´termination obtenue avec l’ensemble des donne´es de l’infrarouge au
millime´trique. Les contours pointille´s sont obtenus quand les donne´es infrarouge et submillime´triques sont exclues
(cf. Sec. 5.3.2).
conside´re´ arbitrairement l’e´mission de la poussie`re nulle en millime´trique.
Finalement, la prise en compte de la contamination de la poussie`re conduit a` une le´ge`re dimi-
nution de y. En effet, c’est a` 2.1 mm que les donne´es contraignent le parame`tre de comptonisation,
longueurs d’onde a` auxquelles l’effet de vitesse ne contribue que pour 10% du signal SZ.
De´termination de H0
La valeur de H0 de´duite de l’association de nos mesures avec les re´sultats des analyses X (cf
Sec. 2.6.2, page 36) est : H0(q0 = 0.5) = 71
+47
−27 km/s/Mpc.
5.4 Conclusion
Ce travail de´montre la ne´cessite´ de caracte´riser l’e´mission mesure´e en direction d’un amas de
galaxies aux longueurs d’onde submillime´triques, de fac¸on a` contraindre aussi bien l’e´mission de
l’aile hautes fre´quences du spectre SZ que l’aile Rayleigh-Jeans de celui de la poussie`re. Cette
de´marche est valable aussi bien dans le cas de mesure d’effet SZ que dans le cas de mesures
d’anisotropies du FRC.
Actuellement, il est relativement difficile de se prononcer sur la nature de l’e´mission de poussie`re
re´siduelle en direction d’A2163. Elle peut correspondre, comme ce qui a e´te´ suppose´ au long du
traitement, a` des re´sidus de l’e´mission galactique dus a` la modulation sur le fort gradient de
l’e´mission. Elle peut provenir de l’amas meˆme a` l’instar des de´tections attribue´es aux cooling flow
sur les galaxies centrales d’A1835 et d’A2390 (Edge et al., 1999) ou de l’exce`s d’e´mission mis en
e´vidence par le rapport de couleur 120µm/180µm d’ISOPHOT en direction de Coma (Stickel et al.,
1998). Finalement, ce peut aussi eˆtre une e´mission des galaxies de fond a` fort taux de formation
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d’e´toiles (ie: galaxies Starburst) e´ventuellement amplifie´e par lentille gravitationnelle au travers de
l’amas (Blain, 1998a).
Le cas de cette analyse sur A2163 est une bonne illustration des proble`mes auxquels il faudra
faire face dans l’analyse de donne´es des futures missions spatiales submillime´triques. D’autre part,
A2163 est un amas assez atypique situe´ a` basse latitude galactique. Les proble`mes rencontre´s dans
son cas sont donc relativement e´quivalent a` ceux qui devraient se pre´senter dans le cas d’amas
moins chauds (ie: e´mettant un signal SZ moins fort) situe´s a` plus hautes latitudes (ie: e´mission de
poussie`re plus faible) avec des instruments plus sensibles comme Planck et FIRST.
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ABSTRACT
We report the first detection of the Sunyaev-Zeldovich (S-Z) increment on the cosmic microwave background
at submillimeter wavelengths in the direction of a cluster of galaxies. It was achieved toward the rich cluster
Abell 2163, using the PRONAOS 2 m stratospheric telescope. Together with data from the SuZIE, Diabolo,
and ISO-PHT experiments, these measurements, for the first time, give a complete picture of the far-
infrared–to–millimeter spectral energy distribution of the diffuse emission toward a cluster of galaxies. It clearly
shows the positive and negative parts of the S-Z effect and also a positive signal at short wavelengths that can
be attributed to foreground dust in our Galaxy.
Subject headings: balloons — cosmic microwave background — dust, extinction —
galaxies: clusters: individual (A2163) — infrared: general
1. INTRODUCTION
The Sunyaev-Zeldovich (S-Z) effect (Sunyaev & Zeldovich
1972) is a spectral distortion of the cosmic microwave back-
ground (CMB) that is due to inverse Compton scattering of
CMB photons by hot electrons in clusters of galaxies. It consists
of a flux decrement at millimeter and centimeter wavelengths
and a flux increment at shorter wavelengths. If the temperature
of the electron gas is determined independently, for instance
from the X-ray spectrum, then the knowledge of both parts of
the S-Z effect can provide information about the intracluster
gas mass (thermal effect) and its peculiar velocity with respect
to the Hubble flow (kinetic effect). Recent calculations that
fully take into account the relativistic effects have shown that
for the hottest clusters, keV, the S-Z spectrum departsT 1 8e
significantly from the Sunyaev & Zeldovich result (see, e.g.,
Rephaeli 1995). This temperature dependence of the S-Z spec-
trum is particularly important in the submillimeter domain.
Pointecouteau, Giard, & Barret (1998) have shown that it could
be used to determine the electron temperature from future
space-borne submillimeter/millimeter S-Z data, without any X-
ray data.
From the direct comparison of the cluster’s X-ray flux with
the amplitude of the S-Z thermal effect, it is possible to derive
the cluster’s angular distance and thus the Hubble constant.
This method is fully independent of the classical distance-scale
determination. Several measurements of the decremental part
at millimeter or centimeter wavelengths, with derivations of
and peculiar velocities, have been achieved successfullyH0
from the ground (see, for instance, Birkinshaw, Hughes, &
Arnaud 1991; Jones et al. 1993; Birkinshaw & Hughes 1994;
Myers et al. 1997; Holzapfel et al. 1997b, 1997c). The deter-
mination of the cluster’s peculiar velocity is performed at wave-
lengths near 1.4 mm, where the thermal effect is close to zero.
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At this wavelength, the dust emission of a Galactic cirrus or
extragalactic starbursts can be significant and pollutes the mea-
surement. Only infrared/submillimeter observations can raise
this degeneracy. In this Letter, we report such measurements
for the cluster Abell 2163.
This is a well-studied massive cluster located at ,z 5 0.201
which has one of the hottest known intracluster gas tempera-
tures ( keV; Elbaz, Arnaud, & Boehringer 1995 andT 5 12–15e
Markevitch et al. 1996). This makes it a very attractive can-
didate for measurements of the S-Z effect. High-sensitivity
measurements of the S-Z effect on this cluster have been ob-
tained at 1.1, 1.4, and 2.1 mm using the Sunyaev-Zeldovich
Infrared Experiment (SuZIE) Caltech photometer on the Cal-
tech Submillimeter Observatory (CSO), Mauna Kea, Hawaii
(Holzapfel et al. 1997a).
2. OBSERVATIONS
2.1. Submillimeter Data
The submillimeter data presented here were obtained with
the PRONAOS telescope6 (Serra et al. 1998) during a 30 hr
stratospheric flight from Fort Sumner, New Mexico, on 1996
September 22 and 23. The 2 m primary dish of the instrument
is a six-element segmented mirror with active control of the
shape to compensate for in-flight thermal and gravity changes.
The SPM photometer (Lamarre et al. 1994) includes warm
optics that provide the sky modulation and internal regulated
blackbody calibrators. The detector system uses bolometers
cooled at 0.3 K with closed cycle 3He coolers inside a liquid
4He cryostat. There are four spectral bands at 170–240,
240–340, 340–540, and 540–1050 mm with beams of 29, 29,
29.5, and 39.5 (channels 1–4, respectively). The optical scheme
uses dichroics so that a single direction on the sky is observed
in the four channels simultaneously.
Our observation strategy includes three levels of beam mod-
ulation to subtract the instrumental systematic signals and their
possible variations: (i) beam switching at constant elevation,
with a 69 amplitude, at a frequency of 19.5 Hz, (ii) telescope
nodding so that the source is alternately seen in the positive
6 The PRONAOS telescope is operated under the responsibility of the Centre
National d’E´ tudes Spatiales (CNES), in collaboration with the laboratories of
the authors.
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Fig. 1.—Positions observed with PRONAOS overlaid on the 180 mm ISO-
PHT map (gray scale; the minimum and maximum colors are at 15 and 30
MJy sr21, respectively) and the X-ray ROSAT PSPC contours. The dots show
the centers of the five observed positions (cluster plus left and right beams at
the same elevation), and the circles show the PRONAOS 39.5 beam FWHM
at 630 mm.
TABLE 1
Numerical Values for the Measurements Gathered in Fig. 2
l
(mm) Instrument
YCa
(#1024)
Estimated Signalb
(MJy sr21)
90 . . . . . . . . . . . . ISO-PHT ) 0.16 [0.14]
100 . . . . . . . . . . . IRAS ) 0.18 [0.22]
180 . . . . . . . . . . . ISO-PHT ) 1.04 [0.18]
390 . . . . . . . . . . . PRONAOS ) 0.43 [0.09]
630 . . . . . . . . . . . PRONAOS ) 0.30 [0.08]
1120 . . . . . . . . . . SuZIE 4.05 [1.45]c 0.107 [0.038]
1380 . . . . . . . . . . SuZIE 9.9 [6.0]c 20.039 [0.024]
2120 . . . . . . . . . . SuZIE 3.73 [0.35]c 20.140 [0.013]
2100 . . . . . . . . . . Diabolo 5.5 [2.2]d 20.20 [0.08]
a Central Comptonization parameter taken from the literature (assuming the
same King profile as in this Letter).
b Estimated signal for a 39.5 beam and 69 modulation amplitude (square
brackets give 1 j errors).
c Holzapfel et al. 1997b, 1997c.
d De´sert et al. 1998.
and negative beams, at a frequency of about 0.01 Hz, and (iii)
repeating the observation on a blank field, with the same du-
ration and observing mode. The blank field was selected in the
neighborhood of the cluster, for minimum dust contamination
in the IRAS 100 mm maps (a50 5 17h17m58s, d50 5 47369320).
Five positions are observed in the direction of the cluster: one
at the nominal cluster center (maximum X-ray brightness) and
the other four at 19.6 offsets in elevation and cross-elevation
from this center (see Fig. 1). This strategy was chosen to cope
with a possible mispointing of the telescope (which did not
occur) and to provide information on the cluster extension in
case of a high signal-to-noise ratio (S/N) detection. A2163 and
the reference field were each observed for a total duration of
54 minutes.
The sensitivities achieved in flight by the PRONAOS-SPM
system are 1.0, 0.58, 0.17, and 0.06 MJy sr21, respectively, in
the four channels, for and an observation time of 1S/N 5 1
hr. The noise level in channels 1 and 2 is dominated by low-
frequency fluctuations that are likely due to residual atmo-
spheric emissions. These fluctuations are still important in
channel 3 but can be removed efficiently by a correlation with
channel 1 and the subtraction of the correlated component. The
residual noise level is then about 0.09 MJy sr21 in channel 3,
which, together with the noise in channel 4, is close to what
is expected from photon noise. The calibration is performed
in four steps: (i) the ground-based calibration of the photometer
on extended blackbodies at different temperatures, (ii) the
ground-based measurement of the bands’ spectral responses,
(iii) the in-flight measurement of the instrument beam on the
planet Saturn, and (iv) the in-flight monitoring of the detector
response on an internally modulated reference source (a de-
tailed description of the noise analysis and calibration proce-
dures will be published in a forthcoming paper by Pajot et al.
1998). The resulting absolute calibration accuracy has been
estimated to be on the order of 10%. Finally, for each analyzed
source, the calibration coefficients are recomputed in a self-
consistent manner, integrating the bandpass over the best es-
timate of the source’s spectrum (e.g., dust plus the S-Z effect
in the case of A2163).
The data processing includes (i) data deglitching and filter-
ing, (ii) demodulation from telescope nodding: (positivebeam 2
negativebeam)/2, and (iii) averaging. Before averaging, channels
3 and 4 were cross-correlated with channel 1 to subtract any
correlated noise component. The correlation ratios found are
and in units of jansky. These colorF /F . 0.06 F /F . 0.033 1 4 1
ratios are much smaller than the cosmic dust emission colors,
which will be the main contributor to the flux measured in
channel 1: and for dust at 15 K withF /F . 0.43 F /F . 0.113 1 4 1
a spectral index of 2. However, since this decorrelation process
also implies some subtraction of the dust component from chan-
nels 3 and 4, the average data values were self-consistently
corrected using the final dust best-fit spectrum ( K).T . 15
2.2. Far-Infrared Data
Maps at 90 and 180 mm were obtained with the PHOT in-
strument on board the Infrared Space Observatory (ISO)7 sat-
ellite (open time program: GSERRA:SZCLUST). The obser-
vation mode was a PHOT-32 raster map with steps of8 # 8
920 and integration times of 20 and 64 s pixel21 (pixel sizes
are 430 and 900, respectively, for the 90 and 180 mm filters).
The data reduction was performed with the PIA-7.01 software.8
In order to get consistent data that would allow us to derive
the dust emission, the PRONAOS observing sequence was sim-
ulated with its parameters (beam switching and beam size) on
the ISO maps (see Fig. 1). The results of these simulated mea-
surements are reported in Table 1 with the corresponding error
bars (see also Fig. 2). The error bars have been derived from
the rms fluctuation taken on a map of residuals. This map was
obtained by the subtraction of the large-scale cirrus pattern that
was fitted as a 57 two-dimensional polynomial. The error bar
obtained in this manner is always larger than the PHOT ab-
solute calibration uncertainty (10%–20%).
The same operation was performed on the IRAS ISSA map
at 100 mm. Although the spatial modulation for PRONAOS
and SuZIE is not exactly the same, the simulations using the
180 mm ISO-PHT data show that the dust signal is the same
within error bars. Thus, a single dust signal is used in the
interpretation of the data.
7 An ESA project with instruments funded by ESA Member States (espe-
cially the PI countries: France, Germany, the Netherlands, and the UK) with
the participation of ISAS and NASA.
8 PIA is a joint development by the ESA Astrophysics Division and the
ISOPHOT Consortium. The ISOPHOT Consortium is led by the Max Planck
Institute for Astronomy (MPIA), Heidelberg. Contributing ISOPHOT Con-
sortium institutes are DIAS, RAL, AIP, MPIK, and MPIA.
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Fig. 2.—Far-infrared–to–millimeter brightness difference between the clus-
ter of galaxies A2163 and its surroundings, using data from ISO-PHT (aster-
isks), IRAS (crosses), PRONAOS (squares), SuZIE (diamonds), and Diabolo
(triangles). All values are homogeneous with the PRONAOS dilution (39.5
beam, 69 beam throw). The solid line shows the best fit of a model, including
the contributions of the foreground dust (dashed line), the positive and negative
parts of the thermal S-Z effect (dash-dotted line), and the kinetic S-Z effect
(dash-dotted line in insert). The parameters of the fit are the dust temperature
K, the Comptonization parameter in the direction of the clusterT 5 14.8 5 1d
center YC 5 , and the cluster peculiar velocity10.41 24 18123.42 # 10 V 5 97520.46 p 2971
km s21, which can also be interpreted as a negative CMB fluctuation of
2 mK.199119
2118
3. RESULTS AND DISCUSSION
In Figure 2, we show our far-infrared and submillimeter
measurements, together with the existing millimeter data from
Holzapfel et al. (1997c) at 1.1, 1.4, and 2.1 mm (SuZIE on the
CSO telescope: 19.9 beam, 49.6 beam throw) and from De´sert
et al. (1998) at 2.1 mm (Diabolo experiment on the IRAM 30
m telescope: 09.5 beam, 39 beam throw). The numerical values
with 1 j error bars are reported in Table 1. The Diabolo and
SuZIE data have been corrected for the different beams
and modulation amplitudes in order to compare with the
PRONAOS data, assuming a King profile for the intracluster
gas density:
2 23b/2r
n (r) 5 n 1 1 , (1)gas 0 ( )[ ]rc
where , the cluster core radius, corresponds to a projectedrc
angle vc 5 19.2 and from Elbaz et al. (1995). Theb 5 0.62
dilution factors for PRONAOS and Diabolo are 0.38 and 0.55,
respectively, in terms of the ratio of the beam-averaged signal
to the central cluster value. For PRONAOS, this also takes into
account averaging over the offset positions. For SuZIE, we use
the values derived from single-band fits by Holzapfel et al.
(1997c), who use the same cluster model as we do.
Different components appear in this spectrum: the dust shows
up at shorter wavelengths and is measured at 90 mm (ISO),
100 mm (IRAS), 180 mm (ISO), and 390 mm (PRONAOS). The
S-Z thermal effect has its maximum positive and negative peaks
at submillimeter and millimeter wavelengths, respectively. The
positive part is measured at 630 mm (PRONAOS) and 1.1 mm
(SuZIE), whereas the negative part is measured at 2.1 mm
(SuZIE and Diabolo). Finally, the kinetic S-Z effect (or CMB
primordial temperature fluctuation; see below) is dominant in
the SuZIE 1.4 mm band, where the S-Z thermal effect is close
to zero.
We have simultaneously fitted the ISO, PRONAOS, Diabolo,
and SuZIE data with a S-Z plus dust spectrum having four free
parameters: YC is the Comptonization parameter in the direction
of the cluster center, is the peculiar velocity of the cluster,Vp
is the level of dust emission at 180 mm, and is theF (180) Td d
dust temperature (the dust emissivity index being fixed to
from Boulanger et al. 1996). We are not able to distin-n 5 2d
guish the S-Z kinetic effect from a thermal fluctuation of the
CMB itself since they have the same spectrum. In the following,
we will quote both the velocity value and the peak valueDT
for a CMB fluctuation that would have the same angular dis-
tribution and flux as the cluster S-Z kinetic effect. For the
S-Z effect, we assume an intracluster gas temperature of 13
keV and use an exact relativistic thermal S-Z spectrum from
Pointecouteau et al. (1998). The best-fit values for the four
parameters, using the whole data set and 68% confidence in-
tervals, are YC 5 , km s21 (cluster10.41 24 18123.42 # 10 V 5 97520.46 p 2971
moving away from us, mK),199DT 5 2119 F (180) 5CMB 2118 d
MJy sr21, and K. The error bar on each10.091.00 T 5 14.8 5 1
20.16 d
parameter has been calculated from a likelihood analysis after
integration over the other parameters: . It was2L 5 exp (2x /2)
not necessary to assume a prior probability for any of the four
parameters.
First of all, this data set provides three measurements of the
S-Z effect in A2163 that were made with significantly different
beam sizes: 39.5, 19.9, and 09.5, respectively, for PRONAOS,
SuZIE, and Diabolo. Within the error bars, the three measure-
ments give the same value for the Comptonization parameter
in the direction of the cluster center. This validates the King
profile that has been derived from the X-ray analysis for the
intracluster gas distribution, for a cluster radius ranging from
0.4 to 5 times the core radii.
Our values for the Compton parameter and cluster peculiar
velocity can be compared with the values derived in Holzapfel
et al. (1997c) from the analysis of the SuZIE data at 1.1, 1.4,
and 2.1 mm: YC 5 and km s21.10.47 24 19103.73 # 10 V 5 49020.61 p 2730
However, in their analysis, the authors assumed a zero dust
emission level, which is not realistic given the far-infrared
measurements. The ISO map in Figure 1 clearly shows that
this cluster, which is at medium Galactic latitude, lies behind
a significant layer of Galactic dust (about 25 MJy sr21 at 180
mm). We show in Figure 3 that the millimeter data do not allow
a precise determination of the cluster peculiar velocity in the
absence of any submillimeter measurement constraining the
dust contribution. This figure displays the 68% and 95% con-
fidence contours on and YC, including (and not including)Vp
the far-infrared and submillimeter data in the fit: solid lines
(dashed lines). In the second case (dashed line), the parameters
of the dust component have been varied in the following range:
22 MJy sr21 ! Fd(180 mm) ! 2 MJy sr21, 10 K ! Td ! 20 K.
This is a plausible range considering the average depth of the
cirrus cloud in the direction of A2163: cm2221N 5 1.6 # 10H
from the X-ray data (Elbaz et al. 1995) or 21N 5 2.1 # 10H
cm22 from 21 cm surveys (Dickey & Lockman 1990). We use
the infrared-to-NH colors from Boulanger et al. (1996):
MJy sr21 cm2 at 140 mm.2201.26 # 10
Although it remains within the previous error bars, the ve-
locity change induced by taking into account the dust contri-
bution implies a slight decrease in YC. This is true for the
following reason: the kinetic S-Z effect contributes about 10%
of the measured decrement at 2.1 mm, the wavelength where
the thermal S-Z effect is mostly constrained by the data. The
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Fig. 3.—The 68% and 95% confidence limits for the determination of the
cluster peculiar velocity and central Comptonization parameter from the far-
infrared, submillimeter, and millimeter data. The dashed line shows the de-
graded limits if far-infrared and submillimeter data are ignored, allowing the
dust contribution to vary in a plausible range (see text).
combined data set (submillimeter plus millimeter) only slightly
improves the precision of the Comptonization parameter since
the accuracy of the PRONAOS measurement of the positive
S-Z effect ( ) is much less than that of the SuZIES/N 5 3–4
measurement at 2.1 mm ( ).S/N 5 10
Concerning the derivation of by a comparison of theH0
Comptonization parameter with X-ray fluxes, this scales as
. Thus, the H0 ( ) value derived by using the same12F /Y q 5X 0 2
isothermal model for the cluster gas distribution as Holzapfel
et al. (1997c) increases from to km s21 Mpc21 with140 14760 71
223 227
our determination of YC.
To conclude, the combined data set presented here (Fig. 2)
demonstrates the need for submillimeter data to interpret cor-
rectly the S-Z measurements and, more generally, the milli-
metric CMB data. At this stage, we are not able to assess the
origin of the submillimeter dust emission toward A2163: it can
be either (i) residual unbalanced Galactic dust as assumed
above, (ii) background starburst galaxies that can possibly be
magnified by a gravitational lensing effect, or (iii) intracluster
dust as measured by Stickel et al. (1998) toward the Coma
Cluster. This last hypothesis was examined carefully. Data from
ISO-PHT show that the measured flux depends on the orien-
tation of the simulated beam switching and that the mean of
all possible orientations (1.5 j detection) does not provide a
confirmation of a brightness excess toward the cluster. More-
over, given the depth of the foreground cirrus cloud (see above),
the hypothesis of contamination by Galactic dust seems very
likely.
The case of A2163, a massive cluster at medium Galactic
latitude, actually provides a good illustration of the problems
that will be faced when interpreting data for more standard
clusters at higher Galactic latitudes [ , Fd(180 mm) .25Y . 10C
5 MJy sr21] with the future, very sensitive, space-borne in-
struments such as Planck (Bersanelli et al. 1996) and the Far
InfraRed and Submillimetre Telescope (FIRST). Submillimeter
capabilities, as provided by these two satellites, will be required
to derive meaningful peculiar velocities and precisions below
10% on the Comptonization parameter. However, concerning
the peculiar velocity, the fundamental limitation will remain
the CMB because it has the same spectrum as the S-Z kinetic
effect (see, e.g., Haehnelt & Tegmark 1996 and Aghanim et
al. 1997). In a similar way, the analysis of the primordial CMB
anisotropies themselves, at high angular resolution ( ) from′v 1 5
the Planck 217 GHz channel, will also suffer from the dust
contamination and will require the help of the submillimeter
channels.
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PRONAOS gondola and telescope. The professionalism of the
NSBF team led by D. Ball was very much appreciated. We are
also very grateful to the CNRS technical team led by G. Guyot
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knowledgeable comments.
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104 De l’infrarouge lointain au millime´trique
Chapitre 6
De´termination de la tempe´rature
du gaz intergalactique
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Les observations X permettent de de´duire la distribution, la tempe´rature et la me´tallicite´ du
gaz intra-amas. L’information sur la tempe´rature est indispensable pour le traitement de donne´es
SZ. En l’absence d’estimation de Tg, la seule information accessible a` partir des mesures SZ est
le produit τ Tg (en supposant le gaz isotherme). Il n’est alors pas possible de se´parer les effets de
tempe´rature et de densite´ et par conse´quent impossible d’en de´duire la masse de gaz de l’amas.
Cette de´pendance est geˆnante dans le cas d’amas sombres, sans contrepartie X, (Jones et al., 1993;
Richards et al., 1997). Dans quelques anne´es, le satellite Planck Surveyor fournira a` la communaute´
scientifique une image comple`te du ciel aux longueurs d’onde millime´triques et submillime´triques
a` la re´solution de 5’. Un catalogue a` plus de 10000 entre´es est attendu pour les de´tections SZ
(Bersanelli et al., 1996). Seul un certain nombre d’entre eux fera l’objet d’observations pointe´es des
te´lescopes spatiaux X (Chandra, XMM, astro-E,...). Il serait contrariant d’eˆtre limite´ dans l’analyse
de ces donne´es. Par ailleurs, il semble inte´ressant de pouvoir effectuer leur analyse inde´pendamment
des donne´es X. Pour ces raisons, nous proposons dans ce chapitre une me´thode d’analyse spectrale
de l’effet SZ, s’appuyant sur le calcul des spectres exacts SZ (de´veloppe´ dans le chapitre 3, page 39),
pour estimer les parame`tres physiques de l’amas et notamment la tempe´rature e´lectronique.
6.1 Pre´cision des de´terminations en X
6.1.1 De´termination de tempe´rature avec ASCA
ASCA est un satellite X lance´ en 1993. Il est e´quipe´ d’un spectrome`tre (GIS) couvrant la gamme
d’e´nergie 1 − 10 keV, tout a` fait adapte´e a` l’e´tude du milieu intra-amas. A l’heure actuelle, c’est
l’instrument le plus performant en matie`re de spectroscopie X.
Nous avons utilise´ le logiciel XSPEC (Arnaud, 1996) pour simuler une observation ASCA
(GIS2), d’une dure´e de 25 ks, d’un amas ayant une tempe´rature e´lectronique de 8 keV, un flux
non absorbe´ de 6× 10−11 erg/s/cm2 dans la bande 1-10 keV (correspondant a` un amas riche avec
0 < z < 0.2)), observe´ au travers d’une colonne densite´ d’hydroge`ne de 1021 atomes/cm2, valeur
typique a` haute latitude galactique (Stark et al., 1992). Pour une telle observation, Tg est restitue´e
avec une pre´cision de l’ordre de 0.5 keV ( a` 68% de confiance). Cette erreur est compatible avec les
estimations de´rive´es des observations actuelles (David et al., 1993; Markevitch et al., 1998). Etant
donne´e la bande d’e´nergie ASCA (1-10 keV), elle doit cependant augmenter avec la tempe´rature,
parce que dans ce cas la cassure du spectre bremsstrahlung se de´cale a` plus hautes e´nergies et
approche, ou meˆme de´passe le seuil de fre´quence accessible a` l’instrument (au dela` de ce seuil
la sensibilite´ de´croˆıt fortement). Dans ce genre de configuration, l’ajustement du spectre tendrait
a` fournir des valeurs sous estime´es de la tempe´rature. C’est un facteur limitant, qui est directe-
ment le fait de la limitation de la couverture en e´nergie de l’instrument. Nous avons illustre´ ce
fait en menant une simulation identique a` la pre´ce´dente, mais pour une tempe´rature de 12 keV.
Le meilleur ajustement correspondant donne une tempe´rature de Tg = 10.9 ± 0.9 keV (a` 90% de
confiance). Cette valeur est quasiment compatible avec la valeur initiale. Bien entendu, l’estimation
de la tempe´rature ainsi que l’erreur associe´e de´pendent du flux de la source. Ce dernier doit eˆtre
compare´ a` la sensibilite´ de de´tection de l’instrument (le flux X de´croˆıt avec le redshift en 1/(1+z)3).
Ce fait est clairement illustre´ par les valeurs pre´sente´es dans la table 3.2. L’erreur sur Tg est en
moyenne plus grande pour les amas distants. Par exemple, pour AXJ2019 observe´ avec ASCA et
dont le redshift est z = 0.92, Hattori et al. (1997) ont estime´ Tg = 8.6
+4.2
−3.0.
Comme il a de´ja` e´te´ dit (cf. Sec. 3.6), l’e´mission X est sensible aux zones les plus denses du
gaz : Iν(X) ∝
∫
ne(l)
2 dl. Si le plasma intra-amas est inhomoge`ne, la de´termination de Tg a` partir
des mesures X pourrait ne pas prendre en compte une composante de faible densite´ du gaz. Dans
cette optique, il semble inte´ressant de pouvoir effectuer une de´termination inde´pendante a` l’aide
de l’e´mission SZ, sensible elle aux plus faibles densite´s : Iν(SZ) ∝
∫
ne(l) dl.
6.1.2 Les futures missions X : XMM et Chandra
Chandra (anciennement AXAF) vient d’eˆtre mis en orbite en juillet 1999. Du fait de sa
re´solution (0.5”), il n’est pas l’outil ide´al pour l’e´tude des sources e´tendues que sont les amas
de galaxies. Chandra sera plus adapte´ a` l’observation de sources ponctuelles et a` la recherche de
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Fig. 6.1 – Simulation d’observation ASCA d’un amas a` Tg = 8 keV, f [1− 10 keV] = 6× 10−11 erg/s/cm2.
structures dans le milieu intergalactique via la cartographie fine du coeur des amas de galaxies (par
exemple pour ceux pre´sentant des cooling flows en leur centre).
XMM (X-ray Multi-mirror Mission) est la seconde pierre angulaire du programme “Horizon
2000” de l’ESA. Son lancement est actuellement planifie´ pour de´cembre 1999. Sa re´solution de
15” dans un champ de vue de 30’ et sa grande sensibilite´ en font un outil tout a` fait adapte´ a`
la cartographie pre´cise et extensive de l’e´mission du plasma intergalactique. Il devrait permettre
de tracer l’e´mission X loin du coeur des amas, la` ou` le flux X est tre`s faible et n’est actuellement
pas de´tecte´. En terme spectroscopique, si la re´solution spectrale d’XMM est moins bonne que celle
d’ASCA, elle permettra ne´anmoins des estimations de la tempe´rature du gaz avec une pre´cision de
l’ordre de 1 keV pour un amas de 10 keV situe´ a` z = 1.0 (Arnaud, 1998).
6.2 Les satellites submillime´triques
En 2007, un lanceur Arianne–V devrait embarquer dans sa coiffe un chargement pour le moins
exotique : les satellites scientifiques Planck Surveyor et FIRST rive´s l’un a` l’autre. L’e´trange assem-
blage devrait se se´parer peu de temps apre`s le largage, chacun des deux e´le´ments entamant alors
son trajet vers le point L2 de Lagrange du syste`me Terre-Soleil, autour duquel ils doivent se mettre
en orbite. Nous allons nous inte´resser dans la suite de ce chapitre aux observations susceptibles
d’eˆtre re´alise´es avec ces deux te´lescopes en direction d’amas des galaxies.
6.2.1 Planck Surveyor
Le satellite Planck Surveyor 1 doit cartographier tout le ciel et produire des cartes a` neuf lon-
gueurs d’onde diffe´rentes (0.35–10 mm). Son but principal est l’e´tude des anisotropies du FRC
1. Une documentation comple`te sur Planck et ses instruments focaux est a` la disposition du public sur le site de
l’ESA, a` l’adresse http://sci.esa.int/planck/Planck/.
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Fig. 6.2 – Vues des satellites FIRST (gauche) et Planck Survyor (droite).
Tab. 6.1 – Caracte´ristiques de l’instrument HFI de Planck Surveyor
ν¯ (GHz) 857 545 353 217 143 100
λ¯ (mm) 0.35 0.55 0.85 1.38 2.1 3.0
∆ν/ν 0.25 0.25 0.25 0.25 0.25 0.25
θFWHM 4.5 4.5 4.5 4.9 7.4 10.6
NEPbol (10
−17 W/Hz1/2) 3.80 1.51 1.16 1.04 0.90 0.82
< tint > par pixel (sec) 6.2 6.2 6.2 7.6 16.1 28.4
Fν (mJy) 26.5 25.5 12.6 10.0 8.1 9.8
ySZ (10
−6) b 454.5 21.9 607.6 2.1 1.3
a Mission Nominale de 12 mois d’observations correspondant a` deux couvertures comple`tes du ciel.
b Sensibilite´s en terme de parame`tre de comptonisation.
a` hautes re´solutions angulaires (5–33 arcmin, en comparaison des 7◦ de COBE). Evidemment, ce
n’est pas l’unique raison de Planck, qui fournira pour la premie`re fois des images du ciel dans un do-
maine de longueurs d’onde encore vierge d’observations intensives. Il devrait apporter des e´le´ments
nouveaux permettant d’ame´liorer l’interpre´tation de tous les processus astrophysiques produisant
des e´missions a` ces longueurs d’onde. L’analyse des e´missions de poussie`re, free-free et synchrotron
permettra une meilleure compre´hension de la physique de la poussie`re a` grandes longueurs d’onde,
de la distribution de matie`re (neutre et ionise´e) galactique, des champs magne´tiques galactiques.
Planck de´tectera de nombreuses condensations froides dans le milieu interstellaire, sie`ge potentiel
de la formation des e´toiles. Il permettra aussi de constituer un catalogue d’amas de´tecte´s par effet
SZ (∼ 104 sources). La couverture du spectre SZ sera comple`te compte tenu de la disposition
fre´quentielle de ses bandes passantes (Bersanelli et al., 1996).
Planck est un te´lescope de type gre´gorien de 1.5 m de diame`tre passivement refroidi a` environ
60 K par son environnement. Deux instruments seront installe´s dans son plan focal, un instrument
basses fre´quences, LFI 2 et un instrument hautes fre´quences HFI 3. LFI posse`de quatre bandes
re´parties entre 3 et 10 mm et ayant des re´solutions angulaires allant de 10 a` 33 arcmin. Les bandes
2. Low Frequency Instrument
3. High Frequency Instrument
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Tab. 6.2 – Caracte´ristiques des instruments PACS et SPIRE de FIRST
PACS SPIRE
ν¯ (GHz) 3000 1765 1200 857 600
λ¯ (mm) 100 170 0.25 0.35 0.50
∆ν/ν 0.33 0.33 0.33 0.33 0.33
θFWHM (”) 7.5 12.2 18 25 36
NEPbol (10
−17 W/Hz1/2) 0.5 0.5 3 3 3
de HFI sont comprises entre 0.35 et 3 mm et leur re´solution entre 5 et 10.7 arcmin.
Par la suite nous allons nous inte´resser plus particulie`rement a` l’instrument HFI. Ces de´tecteurs
sont des bolome`tres refroidis a` 0.1 K (cf. Sec. 3.5.2) via une chaˆıne de refroidissement comprenant
quatre e´tages (18.0, 4.0, 1.6 et 0.1 K). Cette tempe´rature est indispensable pour obtenir la sensibilite´
ne´cessaire a` l’ache`vement des objectifs scientifiques.
6.2.2 FIRST
Le Far Infrared and Submillimeter Space Telescope 4 (FIRST) est la quatrie`me pierre angulaire
du programme scientifique de l’ESA “Horizon 2000”. Cette mission est de´die´e a` la spectroscopie
et a` la photome´trie infrarouge et submillime´trique (80-670 µm). Avec son diame`tre de 3.5 m, il
sera le plus grand te´lescope submillime´trique jamais envoye´ dans l’espace. FIRST couvrira comme
Planck une partie encore inexplore´e du spectre e´lectromagne´tique. La communaute´ scientifique
attend beaucoup de cet observatoire en projet depuis 1986, notamment de nombreuses re´ponses
au sujet de la formation des galaxies primordiales, pour l’observation desquelles il sera un outil
puissant. La dure´e de vie nominale de FIRST est de 3 ans (Beckwith et al., 1993).
Trois instruments e´quiperont FIRST, HIFI 5 un spectrome`tre haute re´solution, PACS 6 une
came´ra de photoconducteurs et SPIRE 7 un spectrophotome`tre bolome´trique. PACS est une came´ra
bi-bandes, dont les longueurs d’onde centrales sont 100 et 180 µm. Les observations se font simul-
tane´ment dans les deux voies par se´paration du faisceau a` l’aide de grilles dichro¨ıques dans des
champs de vue de 1′ × 1′ et de 1′ × 2′ respectivement a` 100 et 170 µm. SPIRE est un photome`tre
imageur a` trois bandes ope´rant de 250 a` 500 µm. Il est conc¸u pour la photome´trie de champs
profonds afin d’e´tudier la statistique et la physique des galaxies et des structures a` tre`s grands
redshifts, mais aussi pour l’e´tude des phases initiales de la formation des e´toiles. Le photome`tre
de SPIRE a un champ de vue de 4’. Chacune des voies est constitue´e d’une came´ra bolome´trique
refroidie a` 0.3 K. L’utilisation de dichro¨ıques permet l’imagerie simultane´e par les trois voies de
la meˆme zone du ciel. Les caracte´ristiques de PACS (Poglitsch, 1997) et de SPIRE (Griffin et al.,
1998) sont de´crites dans la table 6.2.
6.3 Simulations d’observations d’amas
6.3.1 Estimation du bruit
Nous allons utiliser les caracte´ristiques de Planck-HFI (Tab. 6.1) et FIRST- PACS/SPIRE
(Tab. 6.2) pour simuler des observations d’amas de galaxies. Pour l’estimation du bruit, dans le cas
de FIRST nous avons fait l’hypothe`se que le bruit total, NEPtot
8, est la somme quadratique du
bruit de photons, NEPphot et du bruit de de´tecteur, NEPdet (NEPtot =
√
NEP 2phot +NEP
2
det).
Le bruit de photons est estime´ a` partir de l’e´missivite´ du te´lescope ǫ = 0.03, de sa tempe´rature
Ttel = 80 K et de la re´ponse du syste`me η = 0.5 (incluant la transmission et l’efficacite´ du
4. De la meˆme fac¸on que pour Planck, la documentation relative a` FIRST est disponible a` l’adresse
http://sci.esa.int/first/.
5. Heterodyne Instrument for FIRST (Ravera, 1999)
6. Photoconductor Array Camera and Spectrometer
7. Spectral and Photometric Imaging REceiver
8. NEP signifie Noise Equivalent Power
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de´tecteur). L’e´mission du te´lescope e´tant suppose´e thermique, le nombre d’occupation des photons
dans l’espace des phases est alors n = 2/(ehν/kTtel − 1). Sa surface collectrice primaire est S et son
angle solide a` la fre´quence ν est Ω. Le bruit de photons s’exprime alors :
NEPphot = hν
√
SΩ
λ2
∆ν ǫ η n(1 + ǫ η n)
(
W/
√
Hz
)
(6.1)
Pour FIRST nous nous placerons a` la limite de diffraction. Dans ce cas, la relation entre
l’e´tendue de faisceau et la longueur d’onde est SΩ = λ2.
Le NEP, traduit en unite´s astrophysiques, devient le NEB 9 :
NEB =
NEP
SΩ η∆ν
(
W/m2/sr/Hz/
√
Hz
)
(6.2)
6.3.2 Les composantes du signal
Dans le but de caracte´riser la pre´cision avec laquelle la tempe´rature e´lectronique du plasma
intra-amas peut eˆtre restitue´e, nous avons simule´ des observations d’un amas de galaxies massif,
de parame`tre de comptonisation central y = 3 × 10−4, de tempe´rature du gaz Tg = 8 keV et de
densite´ e´lectronique centrale ne = 2×10−2 cm−3. Nous avons fait l’hypothe`se de l’isothermalite´ du
gaz et choisi un profil-β (cf. Eq. 2.6) pour sa distribution spatiale, avec β = 2/3 et rc = 0.3 Mpc
(en fixant la coupure du profil a` 15rc). Nous avons inte´gre´ ce profil dans le faisceau instrumental.
Afin de produire une simulation la plus re´aliste possible, nous avons inclu au signal simule´ les
contributions astrophysiques des diffe´rentes e´missions susceptibles de contaminer le SZ : la poussie`re
(Ipous), le free-free (Iff ) et le synchrotron (Isynch) galactique, les galaxies infrarouges (ULIRG
10,
IULIRG) et le FRC (IFRC). Le bruit instrumental s’ajoute a` tous ces signaux et la brillance de
surface totale peut alors s’exprimer :
Isimu = ISZ + Ipous + Iff + Isynch + IULIRG + IFRC +NEB (6.3)
L’e´mission synchrotron
Les fluctuations de l’e´mission synchrotron de la Galaxie (cf. Sec. 1.4.3, page 25) sont calcule´es
en supposant un indice spectral nsynch = −0.9 et un niveau de 4 µK en accord avec les donne´es
COBE a` 53 GHz (Bennett et al., 1992).
L’e´mission free-free
Le comportement spectral de l’e´mission free-free (cf. Sec. 1.4.3, page 24) est de´crit par une loi
de puissance d’indice spectral nff = −0.16. Les donne´es COBE a` 53 GHz donnent l’amplitude de
ses fluctuations e´gales a` 7µK. Dans ce cas, comme dans celui du synchrotron, les donne´es COBE
ont e´te´ extrapole´es des grandes e´chelles angulaires aux petites en supposant un comportement de
ces e´missions diffuses galactiques, en terme de spectre de puissance, en l−3 (Tegmark et Efstathiou,
1996). On rappelle que l ∝ 1/θ, ou` θ est une e´chelle spatiale (cf. Sec. 1.4.1).
La poussie`re
Le niveau des fluctuations de l’e´mission de poussie`re a e´te´ pris e´gal a` 0.3 MJy/sr a` 100 µm,
valeur qui n’est pas de´passe´e sur environ 20% du ciel. Cette valeur a e´te´ obtenue a` partir des
donne´es sur tout le ciel du satellite IRAS dans des pixels de 40′ × 40′. Pour son comportement
spectral, nous avons utilise´ une tempe´rature Tp = 17.5 K et un indice spectral np = 2 en accord
avec Boulanger et al. (Boulanger et al., 1996). La variabilite´ spatiale de l’index spectral est prise en
compte en introduisant une fluctuation intrinse`que de cet indice e´gale a` 10% de sa valeur moyenne.
Ce choix est en accord avec les re´sultats obtenus avec PRONAOS (cf. Sec. 5.2, page 90) en direction
des cirrus a` hautes latitudes galactiques (Bernard et al., 1999).
9. Noise Equivalent Brightness
10. Ultra Luminous InfraRed Galaxies
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FIRST Planck Surveyor
ν (GHz) 1765 1200 857 545 857 545 353 217 150 100
θ (arcmin) 4.5
(1) 4.5(1) 4.5(1) 4.5(1) 4.5 4.5 4.5 4.9 7.4 10.6
NEB 11.0(1) 8.1(1) 6.2(1) 4.3(1) 6.1 5.9 2.9 2.6 1.4 1.0
(10−2 MJy/sr/
√
Hz)
rms (10−2 MJy/sr) :
Ipous 63. 44. 22. 6.4 22. 6.4 1.5 0.27 0.06 0.01
IULIRG 0.61 0.59 0.45 0.021 4.8 2.2 0.7 0.12 0.01 0
IFRC 0 0 0.01 0.47 0.01 0.47 2.5 3.9 3.1 1.9
Iff+synch 0.034 0.039 0.041 0.046 0.041 0.046 0.051 0.058 0.066 0.074
fdill(z = 0.1) 0.87 0.87 0.87 0.87 0.87 0.87 0.87 0.85 0.74 0.62
fdill(z = 1) 0.43 0.43 0.43 0.43 0.43 0.43 0.43 0.41 0.28 0.2
Tab. 6.3 – Caracte´ristiques des bandes utilise´es pour les simulations d’observations. Le NEB est donne´ pour
les faisceaux nominaux de Planck et pour un faisceau virtuel de 4.5’ pour FIRST (cf. Sec. 6.3.2). Les valeurs des
fluctuations de chacune des contributions au signal sont indique´es ainsi que les facteurs de dilution du signal SZ
dans le lobe de l’instrument (Ω0 = 0.3 et H0 = 70 km/s/Mpc).
Les galaxies infrarouges de fond
Comme il a e´te´ discute´ dans le chapitre 1, les galaxies infrarouges peuvent contribuer de fac¸on
importante au signal submillime´trique et par conse´quent elles peuvent eˆtre une contamination
du signal SZ. Leur e´mission est assez difficile a` caracte´riser. Pour ce faire, nous avons adopte´ le
mode`le semi-analytique de Guiderdoni et al. (1998), dont les pre´dictions semblent bien reproduire
les observations actuellement disponibles. Leur niveau de fluctuations est calcule´ en conside´rant les
comptages produits par la famille de mode`les E de Guiderdoni et al. Soit nFν =
dN
dΩ dFν
dFν Ω, le
nombre de source de flux compris entre Fν et Fν+dFν dans l’angle solide Ω. Nous nous inte´ressons
a` la variance de ce nombre de sources dans le champ Ω. Comme leur distribution obe´it a` une
statistique poissonienne, cette variance est proportionnelle a` nFν . L’e´cart type correspondant peut
s’exprimer en terme de brillance de surface :
∆IULIRG =
(∫ Fmax
Fmin
1
Ω
Fν
2 dN
dΩ dFν
dFν
)1/2
(6.4)
Dans les bandes de Planck, le flux limite minimum Fmin est fixe´ de telle sorte que la probabilite´
de trouver une source plus brillante que ce flux est de 10%. Pour les bandes de FIRST, e´tant donne´
la haute re´solution disponible, nous avons suppose´ que toutes les sources ayant un seuil de de´tection
au dessus de 3σ pourraientt eˆtre soustraites avant d’effectuer une moyenne dans un faisceau virtuel
de 4.5’. Les courbes de comptage ont e´te´ inte´gre´es jusqu’au flux maximum Fmax = 1 Jy.
Le FRC
L’amplitude caracte´ristique des fluctuations primaires du FRC aux e´chelles angulaires aux-
quelles nous effectuons nos simulations (∼10’) sont de l’ordre de ∆TFRC = 100 µK. Ce niveau
de fluctuation est e´quivalent a` un signal SZ cine´tique correspondant a` une vitesse particulie`re de
500 km/s. En effet, nous avons vu que leur forme spectrale est indissociable de celle de l’effet SZ
cine´tique (Haehnelt et Tegmark, 1996; Aghanim et al., 1997).
6.3.3 La simulation
La contribution de chacune de ces e´missions est calcule´e en inte´grant son spectre sur la bande
passante instrumentale. Pour les bandes de FIRST, nous avons simule´ la mesure dans un fais-
ceau virtuel ayant la taille du faisceau submillime´trique de Planck (4.5’), afin d’homoge´ne´iser nos
donne´es. Ceci sera obtenu en re´alite´ en sommant les pixels re´els adjacents d’une image FIRST
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SZ
CMB
DUST
ULIRGs PLANCK
ULIRGs FIRST
NEB FIRST
NEB PLANCK
FF+SYNCH
Fig. 6.3 – Effet de tempe´rature dans l’effet SZ thermique (∆SZ est la diffe´rence entre les spectres exact et
approxime´) : la ligne solide pour la partie positive et la ligne en points-tirets pour la partie ne´gative. L’effet SZ
exact (tirets longs) et l’approximation analytique (ligne en points) sont trace´s pour un amas de a` Tg = 8 keV et
y = 3 × 10−4. Les autres contributions au signal ont e´te´ trace´es : le FRC a` un niveau de ∆T/T = 30 × 10−6. La
somme du free-free et du synchrotron galactique respectivement normalise´s a` 7 µK et 4 µK a` 53 GHz. La poussie`re
galactique ,normalise´e a` 0.3 MJy/sr a` 100 µm, pour Tp = 17.5 K et np = 2. Les fluctuations faisceau a` faisceau
dues aux galaxies infrarouges sont trace´es en deux courbes, une pour chacun des satellites, Planck et FIRST (cf.
Sec. 6.3.2). Les barres horizontales repre´sentent les niveaux de sensibilite´ de Planck et FIRST (Les barres pointill´ees
pour les re´gions cartographie´es plus intense´ment par Planck).
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contenu dans 4.5’. Dans ce cas, le NEB correspondant est diminue´ d’un facteur e´gal au rapport du
faisceau re´el sur le faisceau virtuel. Le signal est ensuite inte´gre´ sur la bande passante. Les valeurs
des diffe´rentes composantes sont reporte´es dans le tableau 6.3. La figure 6.3 pre´sente les spectres
des diffe´rentes e´missions contribuant au signal ainsi que les positions et les sensibilite´s des bandes
de mesure.
Nous avons suppose´ que chacune des fluctuations suit une statistique gaussienne. La contribu-
tion de chacune des composantes a` la mesure simule´e est obtenue par un tirage ale´atoire. A leur
somme s’ajoute une re´alisation ale´atoire du bruit (gaussien), ainsi que le signal SZ de l’amas.
6.3.4 Restitution des parame`tres de l’amas
Mode`le d’e´mission
Nous disposons au maximum de dix mesures pour ajuster notre mode`le d’e´mission. Ce dernier
comprend trois composantes : (i) la poussie`re, dont le spectre est un corps noir modifie´. Nous avons
fixe´ la tempe´rature Tp et laisse´ libre l’indice spectral np ainsi que l’amplitude de ses fluctuations Cp.
(ii) Le SZ thermique. Nous avons utilise´ des spectres SZ exacts inte´grant le comportement relativiste
des e´lectrons (cf. Sec. 3.3.2, page 45). Le parame`tre de comptonisation et la tempe´rature sont les
deux parame`tres libres de´crivant l’e´mission SZ. (iii) Les effets Doppler interpre´te´s sous forme de
fluctuations de tempe´rature du FRC, dont le niveau est laisse´ libre. Notre mode`le s’exprime sous
la forme :
Imod = Cp ν
np Bν(Tp) + y SZth(ν,Tg) +∆TFRC
∂Bν(TFRC)
∂TFRC
(6.5)
Nous avons simultane´ment ajuste´ y et Tg pour le SZ, Cp et np pour la poussie`re et ∆TFRC
pour le FRC. Bien que la poussie`re et les ULIRG aient des tempe´ratures diffe´rentes (respectivement
de l’ordre de 40-60 K et 17 K), les processus physiques a` l’origine de leurs e´missions respectives sont
les meˆmes. Elles posse`dent donc la meˆme signature spectrale et ne sont donc pas diffe´renciables
spectralement. Ce couplage spectral entre les e´missions des ULIRG et de la poussie`re galactique
est donc similaire a` celui des fluctuations du FRC et de l’effet cine´tique. La contribution des
ULIRG n’est pas directement incluse dans notre mode`le. Lors de l’ajustement, c’est la composante
“e´mission de poussie`re” du mode`le qui prendra en partie en compte leur signal.
Le cas de figure ULIRG-poussie`re galactique est donc similaire au cas fluctuations du FRC-SZ
cine´tique composantes e´galement indissociable par leur spectre d’e´mission.
Les parame`tres optimaux sont obtenus par minimisation du χ2 du syste`me :
χ2 =
n∑
i=1
(Isimu − Imod)2
NEB2
(6.6)
Temps d’inte´gration
Le temps d’inte´gration est le facteur principal limitant la qualite´ de restitution des parame`tres.
Cette contrainte est essentiellement le fait de Planck dont le temps d’inte´gration est fixe´ par avance
(∼10 s/pixel). Cet obstacle pourrait eˆtre surmonte´ par l’association des donne´es Planck a` des
observations pointe´es FIRST. Quelques soient les concepts finaux et les strate´gies d’observations
adopte´es pour ces deux missions, les donne´es de ces deux satellites seront disponibles d’ici quelques
anne´es. Certaines re´gions du ciel seront observe´es par Planck avec un temps d’inte´gration supe´rieur
au temps d’inte´gration moyen. Ces zones correspondent aux noeuds d’intersection des grands cercles
mis en place pour le balayage du ciel. Ainsi environ 100 degre´s carre´s devraient eˆtre observe´s avec
un temps d’inte´gration 10 fois supe´rieur au temps nominal. Il pourrait eˆtre inte´ressant de faire
correspondre ces zones avec celles qui constitueront pour FIRST, le Deep Survey. Ce programme
pre´voit l’observation d’environ 100 degre´s carre´s pendant 2 × 106 s. Ce qui repre´sente un temps
d’inte´gration de 500 s par pixel. Pour nos simulations, nous avons adopte´ diffe´rentes configurations
pour les temps d’inte´gration de Planck et FIRST. P1 correspond au temps d’inte´gration nominal
de Planck, P2 aux re´gions 10 fois plus inte´gre´es. Pour FIRST nous avons conside´re´ un temps
d’inte´gration par pixel e´quivalent a` celui du Deep Survey.
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∆Tg (keV) P1 P2 P1/F P2/F
z = 0.1 3.1 2.2 1.4 1.2
z = 1.0 - 4.2 4.3 3.9
Tab. 6.4 – Erreur Statistique a` 68% de confiance obtenue sur la restitution de la tempe´rature e´lectronique du
gaz intra-amas (Tg = 8 keV) par la combinaison d’observations Planck et FIRST selon diffe´rentes configurations
d’observations. P1 : Planck seul. P2 : 10 fois le temps d’inte´gration nominal. P1/F : temps d’inte´gration nominal de
Planck et FIRST-Deep Survey. P2 : 10 fois le temps d’inte´gration nominal et FIRST-Deep Survey. (cf. Sec. 6.3.4).
L’amas a e´te´ place´ respectivement a` z = 0.1 et z = 1..
Re´sultats
Nous avons positionne´ notre amas a` deux redshifts z = 0.1 (amas proche) et z = 1.0 (amas
distant). Pour la configuration P1, les mesures ont e´te´ simule´es dans un faisceau de 10.6’ par souci
d’homoge´ne´isation et de fac¸on a` obtenir une meilleure sensibilite´ (malgre´ la dilution supple´mentaire
due a` l’augmentation de la taille du faisceau pour les mesures hautes fre´quences, cf. Fig. 6.4).
Nous nous inte´ressons a` la qualite´ avec laquelle la tempe´rature peut eˆtre restaure´e. Nous avons
effectue´ n tirages multiples permettant de fournir n simulations d’observations inde´pendantes.
Chacune est ajuste´e par le mode`le d’e´mission (Eq. 6.5). Les n jeux de parame`tres optimaux
(y, Tg, Cp, np, ∆TFRC)i=1,...,n correspondants, permettent de de´duire l’erreur commise sur la
de´termination de chacun des parame`tres libres par e´tude de la statistique des valeurs obtenues
pour chacun d’entre eux.
La pre´cision sur la restitution de la tempe´rature e´lectronique est reporte´e dans le tableau 6.3.4
pour les diffe´rentes configurations adopte´es. Les erreurs sur Tg sont donne´es a` 68% de confiance.
Dans tous les cas, le parame`tre de comptonisation est, quant a` lui, restitue´ avec une grande
pre´cision, de´montrant la haute sensibilite´ des deux instruments au signal SZ.
La qualite´ des estimations des parame`tres SZ et le nombre d’amas qui seront de´tecte´s sont
comple`tement de´pendants de la strate´gie d’observation.
Une possibilite´ pourrait eˆtre de rechercher des candidats amas dans le champ du Deep Survey
de FIRST et d’y associer le champ Planck correspondant. On ne peut qu’espe´rer que le Deep
Survey FIRST co¨ıncidera avec les re´gions les plus inte´gre´es par Planck (configuration P2/F dans
la table 6.3.4) ou bien que le temps alloue´ pour des observations d’amas sera conse´quent pour ce
genre d’e´tude. Dans ce cas, de figure, la pre´cision sur la tempe´rature est de 1.2 keV (z = 0.1) et
3.9 keV (z = 1.0). Les amas seraient identifie´s, aux plus hautes longueurs d’onde, dans les champs
FIRST par une e´mission positive e´tendue apre`s soustraction de l’e´mission de poussie`re galactique.
(Cette contamination dans le cas du Deep Survey ne devrait pas eˆtre un proble`me, a` partir du
moment ou` les champs seront se´lectionne´s parmi les zones de faible e´mission galactique.).
Une seconde strate´gie consisterait en la recherche multi-longueurs d’onde de signaux attri-
buables a` des amas massifs dans les cartes Planck. Les sources ainsi se´lectionne´es pourraient faire
l’objet d’observations pointe´es avec FIRST. Les amas distants non re´solus par Planck pourront
eˆtre distingue´s d’amas proches faibles par leur contrepartie X, qui devrait eˆtre faible ou inexistante
pour les premiers et clairement de´tecte´e pour les seconds. La sensibilite´ de HFI en terme de pa-
rame`tre de comptonisation est reporte´e dans la table 6.1 (dilution non incluse). Une cartographie
de 5′ × 5′ (plus un champ de re´fe´rence) pourrait eˆtre obtenue par FIRST en quelques heures. La
pre´cision sur la de´termination de la tempe´rature du gaz serait alors de l’ordre de 1.2 a` 1.4 keV
pour un amas a` z = 0.1. Cette pre´cision est limite´e a` ∼4 keV pour un amas a` z = 1.0 du fait de la
confusion induite par les sources ponctuelles. Ce re´sultat est comparable aux pre´cisions obtenues
en X actuellement (cf. Tab 3.2, page 52).
Le bruit de confusion duˆ aux sources ponctuelles dans le signal total peut eˆtre plus important
compte tenu de l’effet de lentilles gravitationnelles induit par la masse de l’amas sur le rayonnement
en provenance des galaxies infrarouges d’arrie`re plan. Si cet effet est moyenne´ aux e´chelles angulaires
de Planck, il est important a` celles de FIRST (Blain, 1998a). Une soustraction optimise´e de ces
sources ponctuelles est donc indispensable pour une analyse fine de l’effet SZ.
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Fig. 6.4 – Facteur de dilution du parame`tre de comptonisation en fonction du redshift. Les deux courbes sont
trace´es pour des faisceaux de 4.5’ (courbe pleine) et 10.6’ (courbe en pointille´s), pour un amas de rc = 0.3 Mpc
dont la coupure du profil-β a e´te´ fixe´e a` rmax = 15 rc.
6.4 Simulations sur des amas re´els
De fac¸on a` confirmer la validite´ de notre me´thode, et au lieu de travailler avec les caracte´ristiques
d’un amas virtuel type, nous avons introduit les caracte´ristiques des amas de notre e´chantillon (cf.
Tab 3.2). Pour la simulation des observations FIRST, nous avons conside´re´ la configuration P1/F
(cf. Sec. 6.3.4). L’e´cart type a` la valeur moyenne de la tempe´rature est calcule´e selon le proce´de´
de´crit pre´ce´demment (cf. Sec.6.3). Nous avons utilise´ les parame`tres physiques, re´pertorie´s dans la
table 3.2, pour mode´liser les amas. Pour le parame`tre de comptonisation, nous avons choisi d’injecte´
en entre´e de la simulation la valeur estime´e a` partir des parame`tres de´duits des observations X (cf.
Tab. 3.3).
Le niveau des fluctuations de poussie`re en direction de l’amas a e´te´ calcule´ a` partir du champ
IRAS-100µm. Il est raisonable de conside´rer que le continuum de l’e´mission de poussie`re pourra
eˆtre soustrait par une mode´lisation de sa structure spatiale. Ainsi, avant de calculer la valeur de
ses fluctuations en direction de l’amas, nous avons choisi de soustraire un polynoˆme de degre´ 5 11
a` la carte a` 100 µm. La valeur de la fluctuation de la brillance est alors calcule´e sur une carte de
30′ × 30′ a` la re´solution de 4.5’.
Les re´sultats sont pre´sente´s dans le tableau 6.5 :
Colonne 1 : Nom de l’amas.
Colonne 2 : Redshift de l’amas.
Colonne 3 : Valeur de la fluctuation de l’e´mission de poussie`re a` 100 µm en direction de l’amas.
Colonne 4 : Tempe´rature du gaz de´duite des observations X (cf. Tab. 3.2).
Colonne 5 : Erreur statistique (a` 68% de confiance) obtenu par le processus de simulation de´crit
pre´ce´demment (cf. Sec. 6.3).
Colonne 6 : Erreur relative donne´e en pourcentage.
11. Cette ope´ration permet de soustraire par une mode´lisation simple le continuum de l’e´mission de poussie`re.
Le choix du polynoˆme de degre´ 5 est relativement arbitraire. Un degre´ plus faible ne permet pas de soustraire les
petites structures spatiales (ie: sources ponctuelles), mais uniquement les grandes, alors que l’ajustement de la carte
a` 100 µm par un polynoˆme de degre´ plus e´leve´ ne converge pas de fac¸on satisfaisante.
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Tab. 6.5 – Erreur sur la de´termination de Tg
Amas z rms Ipous
(a) Tg ∆T
(b)
g σTXg
(10−2 MJy/sz) (keV) (keV) (%)
A2029 0.077 0.13 7.7 2.1 27.3
A478 0.088 0.06 6.6 2.5 37.9
A2142 0.089 0.06 8.7 1.1 12.6
A2218 0.171 0.12 7.0 4.8 68.6
A1689 0.181 0.30 9.7 2.0 20.6
A665 0.182 0.11 9.0 2.7 30.0
A2163 0.201 0.15 13.8 1.7 12.3
A2390 0.230 1.44 10.1 4.3 42.6
A1835 0.252 0.08 8.2 3.2 39.0
ZW3146 0.291 0.18 6.4 – –
1E0657 0.296 0.09 17.0 1.4 8.2
RXJ1347 0.451 0.03 8.4 – –
CL0016+16 0.545 0.08 9.9 3.8 38.4
MS0451 0.550 0.07 10.9 4.1 37.6
CL2236 0.552 0.03 6.2 – –
RXJ1716 0.809 0.07 5.7 – –
MS1054 0.829 0.07 12.3 1.0 8.1
WARP0152 0.833 0.07 5.9 – –
AXJ2019 0.920 0.08 8.6 – –
(a) Valeurs calcule´es a` 100µm sur les cartes IRAS de 30′ × 30′ a` la re´solution de 4.5’.
(b) Erreurs statistiques a` 68% de confiance.
L’impossibilite´ de de´terminer Tg dans certains cas est essentiellement due a` l’action combine´e
d’une trop faible tempe´rature et d’un rayon de coeur trop petit. De cette fac¸on, et malgre´ sa
tempe´rature e´leve´e (9.3 keV), le faible rayon de coeur angulaire (8.4”) de RXJ1347-1145 conduit
a` une dilution dans un faisceau de 4.5” trop importante pour permettre la de´termination de Tg. A
contrario, celle de 12.3 keV de MS1045 est restitue´e a` ±1.0 keV en de´pit de son redshift de 0.829
(rc = 56
′′). Dans l’ensemble, pour un tiers des amas la tempe´rature est restitue´e a` mieux que 30%
de pre´cision et dans les deux tiers a` mieux que 50%.
6.5 Conclusion
Le nombre d’amas massifs distants est de´pendant de l’aˆge et de la ge´ome´trie de l’univers, ainsi
que de l’e´poque de formation des amas (Oukbir et Blanchard, 1997). Le mode`le standard-CDM
(Ω0 = 1) favorise la formation tardive des grandes structures, ce qui semble eˆtre confirme´ par la
distribution des amas de´tecte´s en X aux redshifts infe´rieurs a` 0.5 (Bartlett et Silk, 1994; Luppino
et Gioia, 1995). Cependant, meˆme si elles sont encore peu nombreuses, les de´tections d’amas tre`s
massifs et distants ne peuvent eˆtre ignore´es et laisse´es de coˆte´ (cf, Tab 3.2 et les re´fe´rences cite´es).
Par ailleurs, les observations en optique de regroupements de galaxies tre`s distantes argumentent en
faveur de la formation de structures a` grands redshifts (Pascarelle et al., 1996; Malkan et al., 1996;
Le Fevre et al., 1996; Dey et al., 1998). Les de´tections de deux de´cre´ments de type SZ observe´s
dans le centime´trique en direction de quasars (Jones et al., 1993; Jones et al., 1997; Richards et al.,
1997) sont plus surprenantes. Meˆme si elles restent sujettes a` controverse, notamment de par leur
absence de contrepartie X (Kneissl et al., 1998) et parce qu’elles n’ont pas encore e´te´ confirme´es
en SZ par d’autres instruments que ceux les ayant de´tecte´s, ces de´tections n’en restent pas moins
intrigantes. Elles pourraient eˆtre le fait d’amas massifs, tre`s distants inaccessibles aux instruments
X actuels. Dans ce cas, leur existence poserait de se´rieuses contraintes sur la cosmologie de l’univers
en excluant radicalement les mode`les d’univers plats pour favoriser les mode`les ouverts (Bartlett
6.5 Conclusion 117
et al., 1998).
Korolyov et al. (1986) ont e´te´ les premiers a` pre´dire qu’il serait plus facile de de´tecter les amas
de galaxies a` tre`s grands redshifts (z > 1.0) en millime´trique plutoˆt qu’en X. La confirmation ou
l’infirmation de cette hypothe`se devrait eˆtre donne´e par Planck. La contrepartie X de ces sources
pourrait eˆtre recherche´e avec XMM, afin d’effectuer une analyse commune des donne´es X et SZ. Des
observations comple´mentaires a` plus courtes longueurs d’onde avec FIRST pourraient aussi eˆtre
programme´es, de fac¸on a` parer au manque e´ventuel de signal X. Inde´pendamment des donne´es X,
l’analyse spectrale de l’e´mission des amas entre l’infrarouge lointain et le millime´trique permettra
de mieux caracte´riser l’e´mission SZ et d’en de´duire les parame`tres physiques de l’amas (dont la
tempe´rature du gaz). Les re´sultats des deux me´thodes pourraient eˆtre ainsi compare´s et donner
lieu a` une e´tude sur la de´pendance de ces deux e´missions en fonction de la tempe´rature du gaz.
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Abstract. Measurements of the Sunyaev-Zeldovich (hereafter
SZ) distorsion of the cosmic microwave background can give
interesting physical information on clusters of galaxies, pro-
vided that the electronic temperature of the gas is known. Pre-
vious attempts to do so have used the electronic temperature
determination obtained from the X-ray spectra. However, if the
intergalactic gas is not homogeneous, the X-ray emission will
trace the denser component, and the temperature determination
may not be relevant for the lower density gas which is domi-
nating the SZ measurements. Moreover, the X-ray brightness
decreases very rapidly with the distance, which is not the case
for the SZ effect. Distant clusters might be detected from SZ
measurements, whereas they are inaccessible to X-ray observa-
tions. For these reasons, we have investigated the possibility to
derive the electronic temperature of the gas from the SZ mea-
surements in the submillimeter range (λ ∼ 300 − 600µm).
We show that given the sensitivities of the future submillime-
ter space missions Planck Surveyor and FIRST, the electronic
temperature of massive clusters (Ycenter = 3 × 10−4) can be
determinedwith an accuracy ranging from 1 to 4 keV depending
on its distance and the data available.
Key words: cosmology: cosmic microwave background –
galaxies: intergalactic medium – galaxies: clusters: general
1. Introduction
The intergalactic medium is a strong source of diffuse X-
ray radiation by free-free emission (Jones & Forman 1984).
It is observed at submillimeter wavelengths too, via the
Sunyaev-Zeldovich (hereafter SZ) effect: a spectral distor-
tion of the Cosmic Microwave Background (hereafter CMB)
due to the interaction of the electrons of the hot ionized gas
with the photons of the CMB (Zeldovich & Sunyaev 1969,
Sunyaev & Zeldovich 1972). If the electronic temperature is de-
termined from X-ray data, together with a model of the gas dis-
tribution, SZ data allow to derive the Compton optical depth
(τ ) of the intergalactic gas. This parameter directly provides the
gas mass, if it is integrated over solid angles. The association
Send offprint requests to: E. Pointecouteau, (pointeco@cesr.fr)
of X-ray and SZ data allows to estimate the Hubble constant,
H0, independently of the usual standard candles methods (see
Holzapfel et al. 1997 for instance). The peculiar velocity of sev-
eral clusters can also be derived from the Doppler effect, so that
it should be possible to detect the large scale gravitational field
which is produced by the dark matter.
An important feature of the SZ brightness is that it is an
absorption effect on the CMB, whose intensity is independent
of z (if no evolution of the cluster is assumed). On the contrary,
the cluster’s X-ray surface brightness decreases with respect
to the usual (1 + z)−3 expansion factor and with respect to
an additional exponential factor, exp(−E(1 + z)/k Te), which
becomes important for very distant clusters.
In this paper, we investigate how the gas cluster tempera-
ture can be recovered from the SZmeasurements themselves. In
Sect. 2, we present a simple Monte-Carlo method which allows
to obtain the exact shape of SZ spectra, taking into account the
temperature dependencewhich is ignored in the usual analytical
expression.We emphasize the spectral effect due to the gas tem-
perature which shows up in the submillimeter domain. In Sect. 3
we quantify the error on the determination of the gas temper-
ature using SZ measurements only, considering limitations of
the instruments sensitivities and of the various foreground and
background emissions.
2. Exact calculations of the SZ effect
The frequency dependency of the SZ effect is usually
approximated by a solution of the Kompaneets equation
(Kompaneets 1972) which is a second order approximation of
the Boltzmann equation (Rybicki & Lightman 1979). This so-
lution needs:
∆ Iν
Iν
∣∣∣∣
th
= yf(x) (1)
for the thermal effect,
∆ Iν
Iν
∣∣∣∣
cin
= − vpτ
c
a(x) (2)
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for the kinetic effect,
f(x) and a(x) are analytic functions of the dimensionless fre-
quency:
x =
hν
k Tr
(3)
y is the Comptonization parameter of the cluster:
y =
k Te
mec2
τ (4)
Te is the electronic temperature of the intergalactic gas, vp
is the peculiar velocity of the cluster, τ is the Compton opti-
cal depth of the intergalactic gas. Tr = 2.726K is the CMB
temperature.
Photons of the CMB are scattered from low frequencies to
higher frequencies. The cross-over frequency is around ν = 217
GHz (e.g. λ = 1.38 mm).
In case of millimeter and submillimeter SZ data, the ana-
lytic approximation yields to analysis errors. Indeed, the elec-
tronic temperature level implies weakly relativistic velocities
for the electrons. A few authors have worked on the relativistic
corrections of the SZ effect (Wright 1979, Fabbri 1981). Most
recently, Rephaeli (1995) has compiled previous works to de-
velop a semi-analytical treatment of the SZ effect and Stebbins
(1997), Challinor & Lassenby (1997) and Itoh et al. (1997) have
extended analytically the Kompaneets equation. However, the
exact SZ spectra can be obtained using a simple Monte-Carlo
method which numerically integrates the transfer equation:
∂ Iν
∂s
= ne
∫
dβ
∫
dΩ pe(β)
dσ
dΩ
[ Iν(ν1)− Iν(ν))] (5)
where pe(β) is the velocity distribution of the electrons,
β =
v
c ,
dσ
dΩ is the differential scattering cross section, Iν is the
intensity of the radiation at the frequency ν (before scattering)
and ν1 (after scattering), ne is the density of the electrons.
The frequency shift of the photons is given by:
ν1
ν
=
1−B
1 +B1 +
hν
mec2
(1− cosα) (6)
where B = β cos θ and B1 = β cos θ1 and cosα =
cos θ cos θ1 + sin θ sin θ1 cos(φ − φ1), (θ,φ) and (θ1,φ1) are
the angles between the electron’s and the photon’s directions of
propagation, respectively before and after the scattering.
The exact differential cross-section has to be used
(Podzniakov, Sobol & Sunyaev 1983):
dσ
dΩ
=
r2e
2
1−B
γ2(1 +B1)2
(1 + [1− 1− cosα
γ2(1−B)(1−B1)
]2) (7)
re = e
2/mec
2 is the classical radius of the electron and γ =
(1 + β2)−1 is the Lorentz factor.
As shown on Fig. 1, the spectra that we obtained are
in accordance with those calculated by Rephaeli (1995).
Those spectra can be obtained from our anonymous ftp site
(ftp.cesr.fr/pub/astrophysique/sz/). We will show hereafter that
the SZ dependency on Te can be used to derive the intracluster
gas temperature from submillimeter data (see Fig. 1).
20 keV
15 keV
10 keV
5 keV
Fig. 1. Comparison of the SZ spectra obtained using the analytical
approximation (dotted lines) and those obtained using the exact Monte
Carlo calculation (solid lines). Spectra are plotted for clusters with 5,
10, 15 and 20 keV temperature (in units (hc)2/[2(kTe)
3]).
3. Determinations of the electronic temperature
In a few years the Planck Surveyor and FIRST missions will
detect the SZ effect with a very good sensitivity. It is likely
that new distant clusters will be identified with SZ data and
that these clusters will remain out of reach for the X-ray and/or
optical telescopes. In the following, we discuss the two ways of
determining the electron temperature for galaxy clusters from
X-ray or SZ data.
3.1. Precision of X-ray determinations
Using the XSPEC software (Arnaud 1996) we simulated a 25
kilosecond ASCA (GIS2) observation of a galaxy cluster with
the following spectral parameters: Bremsstrahlung temperature
(Te) of 8 keV, an unabsorbed 1-10 keV flux of 6× 10−11 ergs
s−1 cm−2 corresponding to a rich cluster with 0 < z < 0.2 ob-
served through a columndensity of1021Hatoms cm−2. For such
an observation, Te is recovered with an error of typically 0.5
keV at 68% confidence level. These errors are consistent with
those derived from actual observations (David 1993). Given the
ASCA energy range (0.1-10 keV), the error on Te should in-
creasewith Te. This is simply because as Te increases the cutoff
in the Bremsstrahlung spectrum moves at higher energies, and
approaches or even exceeds the high energy threshold of the
instrument where its sensitivity drops sharply. Consequently,
fitting the spectrum will tend to underestimate Te. This is a
major limiting factor which is primarily related to the energy
coverage of the instrument. This will also apply to future instru-
ments, like XMM, although their sensitivities are much better
than ASCA. For instance simulating an ASCA observation with
the same input spectrum as above but with Te = 12 keV, the
fit recovers Te as 10.9± 0.9 keV (90% confidence) barely con-
sistent with the input value. Obviously the recovered Te and
associated errors via X-ray observations depends also on the
input flux which has to be compared with the instrument detec-
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Table 1. Characteristics of the Planck Surveyor and the FIRST passbands used. The Noise Equivalent Brightness (e.g. NEB) is given for the
nominal beams for Planck and for a virtual beam for FIRST (1). The rms contribution of the backgrounds and foregrounds are given for the
beam used (see caption of Fig. 1 and text). Dilution factors applied to Ycenter = 3 × 10
−4 are given for redshifts z = 0.1 and z = 1 and for a
cluster with Rc = 0.3Mpc and Ωtot = 0.3, H0 = 70 km/Mpc/s.
(1) A virtual beam of 4.5 arcmin (e.g. the Planck submillimeter beam) is used in simulations. It will be obtained by
summation of adjacent sky pixels. The NEB in each bands is the sum of photon noise and detector noise, as deter-
mined in Sect. 3.2.1, modified by a factor equal to the ratio of the diffraction limit beam to virtual beam diameters
FIRST PLANCK
ν (GHz) 1765 1200 857 545 857 545 353 217 150 100
θ (arcmin) 4.5
(1) 4.5(1) 4.5(1) 4.5(1) 4.5 4.5 4.5 4.9 7.4 10.6
NEB (10−2 MJy/sr/√Hz) 11.0
(1) 8.1(1) 6.2(1) 4.3(1) 6.1 5.9 2.9 2.6 1.4 1.0
rms IDUST (10−2 MJy/sr) 63. 44. 22. 6.4 22. 6.4 1.5 0.27 0.06 0.01
rms IULIRG (10−2 MJy/sr) 0.61 0.59 0.45 0.021 4.8 2.2 0.7 0.12 0.01 0
rms ICMB (10−2 MJy/sr) 0 0 0.01 0.47 0.01 0.47 2.5 3.9 3.1 1.9
rms Iff+synch (10−2 MJy/sr) 0.034 0.039 0.041 0.046 0.041 0.046 0.051 0.058 0.066 0.074
fdill(z = 0.1) 0.87 0.87 0.87 0.87 0.87 0.87 0.87 0.85 0.74 0.62
fdill(z = 1) 0.43 0.43 0.43 0.43 0.43 0.43 0.43 0.41 0.28 0.2
tion sensitivity. As the X-ray flux at earth decreases sensitively
with the redshift ( e.g. z ≥ 1), for distant clusters the accuracy
in determining Te will also decrease. For instance, Hattori et
al. (1997) fitted the ASCA data of the AXJ2019+1127 X-ray
cluster to z = 0.94 and Te = 8.6
+4.2
−3.0K.
In the case of an inhomogeneous intracluster gas, if we con-
sidered the temperature-density correlation, a Te determination
via X-ray emission (∝ ∫ ne2(l)dl) may miss a low density
component of the gas, so that an independent temperature de-
termination, via SZ measurements (mostly sensitive to a low
component, e.g. ∝ ∫ ne(l)dl) is also interesting.
3.2. Temperature determination with Planck and FIRST
In the following, we have simulated SZ measurements of a
rich cluster performedwith Planck and FIRST. The photometric
bands used are those of the HFI for Planck, PHOC and SPIRE
for FIRST. Their characteristics are summarized in Table 1.
They are taken from the COBRAS/SAMBA Phase A report
concerning Planck (except for the additional bolometer chan-
nel at 100 GHz). Concerning FIRST, we have assumed that
the noise level used is the quadratic sum of the photon noise,
NEPphot = hν(
SΩ
λ2 ∆ν ǫηn(1 + ǫηn))
1/2 and the detector
noiseNEPdet = 3×10−17W/
√
Hz.SΩ/λ2 = 1 at the diffrac-
tion limit, ∆ν/ν ≃ 0.3, ǫ = 0.03 is the telescope emissivity,
η = 0.5 is the system response (including transmission and
detector efficiency), n = 2/(e
( hν
kTtel
) − 1) is the photon phase
space occupation number for the telescope thermal emission,
Ttel = 80 K (satellite at L2 Sun-Earth Lagrangian point.). The
wavelengths of the FIRST lower frequency channels have been
adjusted to the Planck higher frequency bands.
We estimate the precision of the temperature determination
by repetitive least square fits on simulated submillimeter and
millimeter data: Planck alone or Planck plus FIRST combi-
nation. We take into account both the instrumental noise and
the contaminating sky emissions: galactic dust, free-free, syn-
chrotron, Ultra-Luminous InfraRed Galaxies (ULIRGs), and
CMB. We did not attempt to determine the velocity through
the kinetic effect since it is spectrally identical to the pri-
mary CMB and has already been extensively studied (see
Haehnelt & Tegmark 1996 and Aghanim et al. 1997).
3.2.1. Simulation of clusters observations
We simulate amassive cluster,Ycenter = 3×10−4, with isother-
mal β density gas profile, Te = 8keV, β = 2/3,Rc = 0.3Mpc,
n0 = 1.9×10−2cm−3. We take into account the dilution of the
cluster SZ emission in the instrumental beam by proper inte-
gration of the SZ profile over the beam (we assume the density
cutoff at 15 Rc). Concerning the FIRST channels we use with
a virtual beam equal to the Planck submillimeter beam (4.5 ar-
cmin) which will be obtained by the summation of adjacent sky
pixels. The surface brightness noise level (NEB) is correspond-
ingly improved from the diffraction limit value by a factor equal
to the ratio of the diffraction limit beam to the virtual beam. The
signal is then correctly integrated over the finite bandpass of the
instruments.
We then add the following astrophysical contributions:
- A dust signal with rms level I100µ = 0.3 MJy/sr, value
which is not exceeded on 19% of the whole sky(This percentage
is determined froman all skymapof the rms 100µmfluctuations
calculated in bins of 0.7◦×0.7◦ from the ISSA IRAS maps). A
spectral characteristics T = 17.5K , n = 2, typical of high
latitude clouds (Boulanger et al. 1996). The variability of the
dust spectrum is taken into account by introducing a random
fluctuation in the spectral index. This is fixed to 10% rms of
the average value (n = 2), in accordance with measurements
of the 2meter submillimeter stratospheric telescope PRONAOS
on high latitude galactic cirrus (Bernard et al., in preparation).
- Fluctuations of the integrated contribution from the back-
ground ULIRGs. Their rms level is integrated from the number
counts of Guiderdoni et al. (1997). The flux limit is set such that
the probability to find a source brighter than that limit within the
beam is smaller than 10% for the Planck bands. For FIRST, con-
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CMB
DUST
ULIRGs PLANCK
ULIRGs FIRST
NEB FIRST
NEB PLANCK
FF+SYNCH
Fig. 2. The temperature effect in the thermal SZ effect
(∆SZ=difference between exact and approximation calculation): solid
line for the positive part and dotted-dashed line for the negative part.
The exact SZ effect (long dash line) and the analytical approximation
(dotted line) are overplotted. (Te = 8 keV, Ycenter = 3 × 10
−4).
Other contributions have been plotted: The CMB at the level of
∆T/T = 30× 10−6, the galactic free-free plus synchrotron emission
respectively normalized at the level of 7µKand 4µKat 53GHz (dashed
lines). The galactic dust (with Td = 17.5 K , n = 2 and normalized
to 0.3 MJy/sr at 100 µm) and the background infrared galaxies beam
to beam fluctuations (3 dot-dashed lines). (The background galaxies
fluctuations are plotted as two curves, for the Planck and for the FIRST
channels, as described in the text.). Horizontal bars represent the Plank
and the FIRST sensitivities levels. (Dashed bars for the high sensitivity
regions of the Planck survey.)
sidering the high angular resolution available, we assume that
all sources above the 3σ noise level are detected and subtracted
before summation in the 4.5 arcmin virtual beam.
- Fluctuations of the primaryCMBat a rms level of∆T/T =
30× 10−6 (e.g. ∆ vp ≃ 500 km/s for our cluster).
- free-free and synchrotron: Their level and spectral be-
haviour are taken from the COBE determination (Bennett et
al. 1992): 7µK rms free-free at 53 GHz with spectral index n
= -0.16, 4µK rms synchrotron at 53 GHz with spectral index n
= -0.9. (The COBE measurement has been extrapolated to sub-
degree angular scales assuming l−3, Bersanelli et al. 1996).
A random instrumental noise with rms level as in Table 1
is then added to the astrophysical signal. Finally, a 1% relative
error is randomly added to all bands to take into account the
band to band calibration uncertainty.
The different emissions and noise levels are shown in Fig.
2 together with the instrumental band positions.
3.2.2. Restoration of the cluster’s parameters
We fit a five parameters model to the simulated multi-band
measurements. This model is the sum of : SZ thermal effect
(Te, Ycenter), primary CMB (∆T/T ) and dust (Cd, n). Cd and
n are respectively the level and spectral index of the dust. The
model also take into account the integration over different spec-
tral bands.
The errors on the restored parameters are estimated from the
statistics of the multiple simulations and fits. The ULIRGs are
not explicitly included in the separation because their spectrum
is very close to galactic dust spectrum, however they are partly
taken into account through the variable spectral index of the
fitted dust.
4. Results and discussion
Due to the likely curvature of the universe, a massive cluster as
the one considered in the previous section (rc > 0.3Mpc), will
never show a SZ profile having a width at half maximum less
than 2 arcmin. The integration time (∼ 10 s) is themain limiting
factor concerning the use of the Planck survey to measure the
SZ effect with a high accuracy. Actually, this should be over-
come by the FIRST telescope. Whatever are the missions final
concepts and observing strategies, data from the two satellites
will be available in a few years, and will provide a unique tool
to study distant clusters of galaxies via precise measurements
of the submillimeter SZ effect.
The accuracy on the determination of Te is strongly depen-
dent on the integration time. The FIRSTDeep survey, a foreseen
key program (Beckwith et al. 1993), is expected to cover 100
square degrees on the sky, for a total time of 2 × 106 seconds
that corresponds to an integration time of 500s per position,
which is the value that we will use in the following. According
to the Planck mission observing strategy, some parts of the sky
will be observed with an integration time a factor of 10 higher
than the nominal time. (about 100 squared degrees on the sky.).
We restore the gas temperature for these two integration
times in the cases of Planck alone and the FIRST/Planck data
combination. For Planck alone, effective beams are all fixed
to 10.6 arcmin (the 3mm beam of Planck) to obtain a better
sensitivity.
Results are summarized in Table 2.
The accuracy on the estimation of the SZ parameters and the
number of clusters thatwill be detectable depends on the observ-
ing strategy. A first one would be to search for rich clusters in
the FIRST deep survey fields, completed by the corresponding
positions of the Planck survey. One can expect that part of the
FIRST deep survey will be performed in a region where Planck
has a higher integration time per pixel (P2/F case in Table 2).
The precision on the temperature determination is in this case of
1.2 keV (z = 0.1) to 3.9 (z = 1.). Massive distant clusters can
be identified in the FIRST data as positive extended excesses
at the larger wavelengths, after removal of the dust component.
(The dust contamination should not be a problem since the deep
survey field will be selected among the best galactic windows).
A second strategy will consist of a search for rich clusters
in the Planck survey, completed by pointed observations with
FIRST. The distant rich clusters will show almost no spatial
extension in the Planck survey (FWHMSZ ≃ 3.5θc ≃ 2.2
arcmin at z = 1) and will be recognized among the faint clus-
ters detected in the Planck survey, because they will have no or
only faint X-ray counterparts. Actually, massive clusters (e.g:
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Table 2. 1 σ statistical error (keV) on the determination of the gas
temperature (8 keV cluster) for different configurations. For Planck
alone, P1: nominal integration time. P2:10×nominal integration time.
For Planck/FIRST, P1/F: Planck’s nominal integration time and First
deep survey (DS) for FIRST. P2/F: Planck 10×nominal time and First
deep survey
∆Te (keV)
∆Te (keV) P1 P2 P1/F P2/F
z=0.1 3.1 2.2 1.4 1.2
z=1. - 4.2 4.3 3.9
y > 3.× 10−4) will be detectable in the Planck survey data at
all redshifts: the most extreme dilution factor for such a cluster
is about 0.18 (10.6 arcmin beam) and the instrument sensitivity
to SZ effect is of order 1.34×10−6 (no dilution). For each clus-
ter, depending on the detector array size, a five arcmin field on
the cluster (plus comparison field) can be covered with FIRST
within a few hours of observation. The precision on the tem-
perature determination will be of order 1.2 to 1.4 keV for a
cluster at z = 0.1, depending on the Planck integration time on
this cluster. For very distant clusters the dilution is important
and the precision is limited to ∼4 keV due to the contamina-
tion of the infrared background galaxies. This result, which is
comparable to the precision of the current X-ray determinations
(Hattori et al. 1997), could be improved by cleaning properly
the emission in the Planck bandpass from the infrared galaxies
contamination.
Depending on the age of the universe, its geometry and the
epoch of cluster formation, theremay be a few or a large number
of distant rich clusters (Oukbir & Blanchard 1997). Although
cosmological standard models (CDM and Ω ≃ 1) favour the
formation of rich structures only at a recent time, and seem to
be supported by the X-ray cluster’s distribution at z < 0.5
(Bartlett & Silk 1994, Luppino & Gioia 1995), several detec-
tions of galaxies and structures have been reported at very high
z (1 < z < 5): Pascarelle et al. (1996), Malkan et al. (1996),
Le Fevre et al. (1996) and Dey et al. (1998) at optical wave-
lengths, the X-ray detection of AXJ2019+1127 by Hattori et
al. (1997) at z=0.94. Most unexpected have been the detec-
tions by Jones et al. (1997) and Richards et al. (1997) of nega-
tive decrements at centimeter wavelengths in the direction of
distant quasars. These decrements can be attributed to massive
clusters at z > 1, unobservable at other wavelengths.
Korolyov et al. (1986) were the first to write that it is easier
to detect high redshift clusters of galaxies in microwave spectral
band than in X-rays. If this is confirmed, it means that a fairly
large number of rich clusters may be detectable in the Planck
survey and selected on the basis of low dust contamination and
faint (or no) X ray counterparts for observations with FIRST.
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Conclusion
126 Conclusion
Le de´tail du ciel entre l’infrarouge lointain et le millime´trique nous est relativement peu connu.
De nombreux efforts sont faits en terme d’instrumentation pour l’astrophysique, afin de reme´dier
a` cette lacune dans les anne´es a` venir. Dans le cadre de l’e´tude des amas de galaxies, nous avons
tente´ d’apporter, par ce travail de the`se, une contribution a` la caracte´risation de leur proprie´te´s
sur la base des observations a` ces longueurs d’onde.
Par un traitement nume´rique exact, prenant en compte le comportement faiblement relativiste
des e´lectrons du milieux intra-amas, nous avons obtenu des spectres de l’effet SZ. Si dans le domaine
radio, sur l’aile Raileigh-Jeans du spectre SZ, ce comportement relativiste influe peu, dans le
millime´trique et plus encore dans le submillime´trique il modifie grandement l’image habituelle du
spectre SZ. Nous avons montre´ l’influence forte de la tempe´rature du gaz sur la forme de ces
spectres. Tout au long de ce travail de the`se, nous avons utilise´ cet outil, pour e´liminer une source
d’erreur supple´mentaire dans le cas de l’analyse des donne´es DiaBolo sur l’amas RXJ1347-1145,
pour permettre la de´termination de la vitesse particulie`re dans le cas d’A2163 et pour qualifier la
faisabilite´ d’une analyse spectrale fine dans le cas des futures observations d’amas avec Planck et
FIRST.
Nous avons mesure´ l’effet SZ avec DiaBolo a` 2 mm en direction de l’amas RXJ1347-1145. Les
donne´es de 1997 ont mis en e´vidence un de´cre´ment correspondant au plus fort signal SZ observe´
jusqu’a` pre´sent. En 1999, nous avons cartographie´ un champ de 4′ × 4′ centre´ sur cette amas.
Le signal observe´ est cohe´rent avec celui obtenu en 1997 et montre une e´mission SZ importante
et e´tendue. Les re´sultats pre´liminaires de l’analyse de ces donne´es favorisent une distribution du
gaz beaucoup plus e´tendue qu’en X. Ces observations sont l’illustration directe des de´pendances
respectives des e´missions X et SZ en fonction de la densite´ du gaz.
Poursuivant notre description du spectre d’e´mission en direction des amas, nous avons pre´sente´
le cas d’A2163, pour lequel la compilation de donne´es observationnelles de cet amas a` permis
de tracer son spectre de l’infrarouge lointain au millime´trique. Les difficulte´s d’une analyse multi-
longueurs d’onde ont pu eˆtre mises en e´vidence : contamination du signal de l’amas par des e´missions
astrophysiques d’avant et d’arrie`re plan, diffe´renciation des e´missions de la poussie`re et de l’effet
SZ, confusion entre le SZ cine´tique et les fluctuations de tempe´rature du FRC. Nous espe´rions
du vol 3 PRONAOS la de´tection d’autre amas de galaxies, et notamment de RXJ1347-1145 afin
d’e´tablir une connection avec les donne´es DiaBolo. Il n’en a pas e´te´ ainsi.
Avec leurs niveaux de sensibilite´, les satellites submillime´triques Planck et FIRST permettront
une analyse multi-longueurs d’onde beaucoup plus fine que celle effectue´e sur A2163. Dans cette
optique, nous avons e´tudie´ la qualite´ avec laquelle les diffe´rents parame`tres physiques de l’amas
pourraient eˆtre restitue´s. Nous avons axe´ notre e´tude sur la de´termination de la tempe´rature
du gaz en nous appuyant sur son influence sur la forme des spectres SZ exacts. Nous avons ainsi
quantifie´ l’erreur avec laquelle cette tempe´rature pourrait eˆtre obtenue des observations SZ. Malgre´
l’incertitude subsistant sur l’estime´e de la tempe´rature, cette me´thode permet de rendre les donne´es
SZ auto-suffisantes. Leur analyse peut alors eˆtre conduite inde´pendamment des donne´es X. Bien que
la comparaison avec ces dernie`res reste toujours opportune, cette possibilite´ permettra l’analyse et
l’exploitation des donne´es SZ en cas d’absence de contrepartie X (par absence d’observation ou de
de´tection). De fac¸on a` illustrer nos propos sur des exemples re´els, nous avons utilise´ au cours de ce
me´moire un e´chantillon d’amas distants, chauds et lumineux, notamment, pour qualifier et valider
notre me´thode de de´termination de la tempe´rature e´lectronique du gaz. Les re´sultats obtenus sont
prometteurs et e´quivalents en terme de qualite´ a` ceux issus des de´terminations avec les instruments
X actuels.
Dans les anne´es a` venir, la communaute´ scientifique va se voir dote´e d’une nouvelle ge´ne´ration
d’instruments spatiaux d’observation. Les sate´llites d’observation Chandra et XMM vont permettre
l’imagerie et la spectroscopie X du milieu intergalactique avec une pre´cision redoutable. De la
couverture de plus de 90% du ciel a` 9 longueurs d’onde diffe´rentes par le satellite Planck devrait
ressortir un catalogue de plus de 10000 amas de´tecte´s par effet SZ. Il est attendu de Planck qu’il
de´tecte des sources tre`s distantes et/ou tre`s faibles. Si certaines de ces sources pourront eˆtre pointe´es
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avec XMM pour la recherche d’une contrepartie X, l’observatoire submillime´trique, FIRST, sera
tout indique´ pour conduire des observations comple´mentaires a` plus hautes fre´quences. Sur des
cibles bien choisies, la combinaison d’observations de ces deux instruments (Planck et FIRST)
permettra l’analyse spectrale de l’e´mission en direction des amas de galaxies. Malgre´ la largeur des
bandes photome´triques et leur faible nombre, nous disposerons d’une couverture de l’e´mission en
direction des amas allant de l’infrarouge lointain au millime´trique.
En ce qui concerne les projets sol, les ame´liorations technologiques rendent l’instrumentation
submillime´trique et millime´trique de plus en plus performante. Des came´ras bolome´triques e´quipent
ou vont e´quiper la plupart des te´lescopes adapte´s aux observations a` ces longueurs d’onde (JCMT,
CSO, IRAM, NRO). Les observations doivent se poursuivre dans le domaine centime´trique aussi
bien que dans le domaine millime´trique afin de pouvoir disposer de la meilleure couverture spec-
trale possible du spectre de l’effet SZ. Les techniques bolome´triques et interfe´rome´triques appa-
raissent donc comme des me´thodes d’observations comple´mentaires et non concurentes. De petits
interfe´rome`tres centime´triques devraient voir le jour d’ici a` quelques anne´es. Constitue´s d’antennes
d’environ trois a` quatre me`tres de diame`tres, ils offriront un champ de vue plus grand pour une
re´solution de l’ordre de la minute d’arc. Pour le millime´trique, il est de`s aujourd’hui ne´cessaire
de penser a` ce qui pourrait eˆtre un DiaBolo deuxie`me ge´ne´ration. Ce futur instrument pourrait
par exemple eˆtre une ve´ritable came´ra bolome´trique s’apparentant au camera CCD du domaine
visible (par comparaison aux matrices de bolome`tres a` coˆnes du type SCUBA ou BOLOCAM). Ce
type d’instrument serait conc¸u pour eˆtre installe´ au foyer d’une grande antenne radio millime´trique
comme celle de l’IRAM. Ce concept de came´ra bolome´trique est un moyen de produire au sol des
observations SZ a` haute re´solution et a` haute sensibilite´. Il est envisageable de penser des came´ras
a` diffe´rentes longueurs d’onde, afin d’assurer une couverture spectrale allant du millime´trique au
submillime´trique.
Le champ d’e´tude relatif aux amas de galaxies est vaste. Les perspectives observationnelles
laissent a` penser que les informations contenues dans leurs e´missions submillime´triques et mil-
lime´triques pourront apporter une contribution aux re´ponses escompte´es en terme de proprie´te´s
thermodynamiques du gaz, de structuration spatiale du milieu intra-amas et de proprie´te´s sta-
tistiques des amas aux e´chelles cosmologiques. Pour la cosmologie observationnelle et plus parti-
culie`rement pour la description des amas, l’effet SZ s’impose aujourd’hui comme un outil puissant
pour la cosmologie observationnelle. L’engouement qu’il provoque dans la communaute´ interna-
tionnale est lie´ a` la puissance de l’information astrophysique qu’il contient : inde´pendance vis a`
vis du redshift, proportionnalite´ a` la masse projete´e sur la ligne de vise´e, signature spectrale ca-
racte´ristique.
Si aujourd’hui les observations SZ sortent tout juste du carcan de la simple de´tection, il est
a` souhaiter qu’elles be´ne´ficieront des avance´es de ce qu’il sera peut eˆtre convenu d’appeler d’ici
quelques anne´es l’aˆge d’or de l’astronomie submillime´trique...
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Re´sume´ :
Cette e´tude porte sur les plus grandes structures auto-cohe´rentes connues dans l’univers, les amas de
galaxies. Du fait de ses conditions thermodynamiques, leur halo de gaz est comple`tement ionise´. Ce plasma
est observable aux longueurs d’onde X par son e´mission de freinage, ainsi qu’en submillime´trique et en
millime´trique via l’effet Sunyaev-Zel’dovich (SZ). Cet effet re´sulte de la diffusion des photons du champ de
rayonnement cosmologique par les e´lectrons du milieu intergalactique. Dans un premier temps, nous avons
calcule´ nume´riquement le spectre exact de l’effet SZ en prenant en compte le comportement relativiste
des e´lectrons du gaz. Ainsi, nous avons mis en e´vidence la forte de´pendance de leur forme en fonction
de la tempe´rature du milieu. A l’aide de cet outil, nous avons analyse´ les donne´es millime´triques du
spectrophotome`tre DiaBolo en direction de l’amas RXJ1347-1145. Ces observations a` haute re´solution
spatiale ont permis la de´tection du plus fort signal SZ mesure´ jusqu’a` pre´sent, ainsi qu’une e´mission
e´tendue dont la structuration semble diffe´rer de celle observe´e aux longueurs d’onde X. Nous avons ensuite
e´largi le domaine spectral d’observation aux longueurs d’onde infrarouges et submillime´triques. Ainsi, nous
avons obtenu le spectre de l’amas d’Abell 2163 entre 90 µm et 2.1 mm. Les contraintes impose´es par les
mesures infrarouges sur l’e´mission de poussie`re ont permis d’optimiser la de´termination des parame`tres SZ.
En extrapolant cette e´tude au cas des missions spatiales, Planck Surveyor et Herschel, nous avons montre´
que les donne´es SZ sont une source d’information auto-suffisante. Nous avons ainsi quantifie´ la pre´cision
avec laquelle la tempe´rature du gaz intra-amas pourrait eˆtre de´duite des observations SZ faites avec ces
instruments.
Mots Cle´s : Cosmologie - Amas de galaxies - Milieu intergalactique - Effet Sunyaev-Zel’dovich
Abstract :
This work concerns the largest self-graviting structures of the Universe, clusters of galaxies. Due to its
thermodynamical conditions, their intracluster atmosphere is completely ionised. This gas is observed
at X-ray wavelengths through its free-free emission, and at submillimetermillimeter wavelengths through
the Sunyaev-Zel’dovich (SZ) effect. This effect is due to the inverse Compton scattering of the cosmic
microwave background photons by the hot intracluster electrons. First, taking into account the weakly
relativistic behaviour of the electrons, we performed exact calculations of the SZ spectrum. The resulting
spectra show the strong dependency of the SZ effect spectral shape with respect to the gas temperature.
Making use of this work, we analysed the millimeter data from the DiaBolo spectrophotometer in the
direction of a massive and distant cluster, RXJ1347-1145. With a high angular resolution, we have mapped
the centre and the extended emission of this cluster, leading to the detection of the strongest SZ effect
measured to date. The comparison with the X-ray data shows some very exiting and puzzling differences.
In the third part, we present for the first time the spectrum of a galaxy cluster, A2163, from far infrared
(90 µm) to millimeter (2.1 mm) wavelengths. The constraints set by the FIR measurements on the residual
dust emission, allowed us put strong constraints on the SZ parameters. Finally, we propose a new method
which allows to extract the intracluster gas temperature from a set of SZ data. We have quantified the
reliability of this method in case of observations obtained from the Planck surveyor and the Herschel space
missions.
Key words : Cosmology - Clusters of galaxy - Intergalactic medium - Sunyaev-Zel’dovich effect
